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Li^ marche que l'astronomie a suivie pour atteindre le 
haut degré de perfectionnement auquel elle est arrivée, 
nous offre un exemple frappant de la sage réserve que doit 
s'imposer l'esprit humain d^tns l'étude des sciences natu- 
relles. Ce n'est qu'après des siècles d'observations et k»rs* 
que les phénomènes cmt été réunis en nombre suffisant, 
que le véritable système du monde nous a été dévoilé ; 
toutes les tentatives que Ton avait faites pour devancer 
cette époque de maturité » ont été infructueuses. Avant 
de rechercher les causes, l'observateur pendant longtemps 
a dû se contenter d'enregistrer les faits , et s'astreiûdrir 
seulement à les décrire avec une scrupuleuse exacti^ 
tude ; c'est à l'homme de génie qm vient ensuite, et demi 
la nature ne se monstre jamais avare quand l'occasitm le 
réclame , à les das%ier , à les coordonna , à trouver leurs 
liaisons entre eux y à en découvrir enfin dans le monde 
physique le principe général et commun. Quand la pa-» 
tience , le travail et le temps ont rassemblé les matériaux 
épars , c'est alors qu'il faut songer à élever l'édifice. Si 
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lés astronomes de l'antiquité eussent suivi ces sages pré- 
ceptes , sans doute nous aurions été privés de leurs in- 
génieuses spéculations sur les mouvements planétaires ; 
mais ils auraient tracé à la science une route sûre dans 
laquelle elle se serait avancée à pas lents peut-être, mais 
sans jamais demeurer stationnaire et sans courir le risque 
d'être forcée de revenir en arri&re pour réparer les er- 
reurs d'une fausse direction. Il n'en a pas été ainsi : à 
peine possesseurs d'un petit nombre de phénomènes, 
découverts , il est vrai , avec une rare sagacité , ils vou- 
lurent, sur ces notions imparfaites, construire un sys- 
tème qui sans doute n'était dans leurs idées qu'un moyen 
de classer les faits, ou même peut-être qu'une ingénieuse 
hypothèse propre à expliquer quelques phénomènes iso- 
lés , mais que l'autorité de leurs noms et de leurs talents 
fit adopter ensuite pendant des siècles comme des vérités 
irrécusables et comme le principe fondamental du sys- 
tème du monde. Ainsi, dans leur impatience, en cher- 
chant trop tôt a le soulever, ils appesantirent longtemps 
encore le voile qui nous dérobait la nature. 

Les astronomes modernes ont suivi une voie plus sûre, 
ou^u moins ils y ont été amenés par la force des choses. 
Nous avons vu comment les observations en se perfec- 
tionnant les avaient conduits à se dégager enfin des illu- 
sions de leurs sens et à rendre au soleil sa véritable place 
au centre du monde. Masse énorme dont la nature nous 
est inconnue, il tourne sur lui-même en 25 j f ; peut-être 
sa fixité même n'est-elle qu'apparente , et quelques ob- 
servations semblent indiquer qu'il a lui-même un mou- 
vement progressif et très-lent qui le poussée *vers la con- 
stellation d'Hercule. Autour de cet astre et à diverses 
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distances de son centré, sont râogées les planètes qui 
circulent autour de lui et lui forment un magnifique 
cortège. Elles tournent toutes dans le' même sens d'oc- 
cident en orient, dans des courbes qui s'écartent peu 
de la forme circulaire , et dans des plans dont les in- 
clinaisons mutuelles sont peu considérables. La terre 
elle-même n'est qu'une faible partie dans ce grand sys^ 
tème; elle est, comme les autres planètes, un, corps 
opaque qui reçoit et réfléchit la lumière du soleil. 
Quatre planètes, savoir : la Terre, Jupiter, Saturne 
et Uranùs, sont accompagnées de satellites ; les autres 
planètes , Mercure , Vénus , Mars et les planètes téles- 
copiques, n'en ont point. Les satellites ou planètes secon- 
daires circulent autour des planètes principales comme 
celles-ci autour du soleil ;^ elles participent d'ailleurs au 
mouvement de translation de leurs planètes respectives 
autour de cet astre , en sorte que leurs mouvements re- 
latifs n'en sont pas troublés. 

Une étude approfondie du cours des planètes a. montré 
que les orbites qu'elles décrivent ne sont pas circulaires, 
quoiqu'elles en diffèrent peu. On peut -déterminer leur 
lieu moyen avec une exactitude suffisante dans uuepre- 
n>ière approximation , en supposant qu'elles se meuvent 
dans des ellipses dont les éléments varient insensiblement 
dans les diflérents siècles. Les lois du mouvement sur ces 
courbes sont renfermées dans les trois principes sui- 
vants : les orbites des planètes sont des ellipses dont le 
soleil occupe le foyer commun ; les aires décrites sont 
proportionnelles aux temps , et les cubes des grands axes 
des orbites sont proportionnels aux carrés des temps des 
révolutions des différentes planètes. 
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Les comètes ne sont point comme les planètes renier- 
' mées dans une zone étroite de la sphère céleste ; elles 
parcourent le ciel dans toutes les directions, tantôt dans 
le même sens que les planètes, tantôt dans le sens oppose, 
quelquefois du sud au nord, d'autrçs fois du nord au 
sud. Longtemps, à cause de leurs irrégularités , elles 
avaient paru des phâiomènes particuliers sans aucune 
analogie avec les autres corps du système de l'univers; 
mais en rapportant leurs mouvements au centre du soleil 
au lieu de regarder la terre comme le pivot ûxe autour 
duquel elles l'exécutent ^ Newton fit voir que les comètes 
sont assujetties aux mêmes lois que les mouvements pla- 
nétaires. Les orbes qu'elles décrivent autour du soleil 
sont des courbes de même espèce que les orbites des pla- 
nètes ; seulement, tandis que celles-ci s'éloignent peu de 
la forme circulaire, les ellipses des comètes peuvent avoir 
des excentricités considérables et* des inclinaisons quel- 
conques sur le plan de l'orbe terrestre. C'est en vertu 
de la figure particulière de leurs orbites, que lés comètes 
s'approchent quelquefois très-près du soleil, ce qui nous 
permet de les apercevoir, et qu'elles s'en éloignent en- 
suite à des distances si considérables qu'elles échappent 
entièrement à nos regards. Le nombre des comètes est 
illimité , et Tétendue des courbes qu'elles décrivent doit 
rendre en généralleurs retours périodiques très-éloignés 
les uns des autres. Jusqu'ici on n'en connaît que trois 
dont le retour à des époques déterminées ait été constate. 
Sans doute il en existe beaucoup d'autres, mais il y a trop 
peu de temps qu'on les observe assez soigneusement pour 
recoimaltre avec certitude, dans celles que nous aperce^* 
vous aujourd'hui, celles qui auraient paru à des époques 
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antérieures. La nature des comètes nous est générale^ 
ment inconnue ; nous savons seulement qu'elles doirent 
être formées d'une matiez très-subtile, puisque leurs 
queues laissent passer la lumière à travers leur immense 
profondeur, et que leurs masses n'ont jamais exercé au-* 
cune action appréciable sur les planètes près desquelles 
elles ont passe. 

L'observation des tacbes qu'on aperçoit sur le disque 
de plusieurs planètes ou de leurs satellites, a fait con- 
naître qu'elles avaient comme la terre un mouvement de 
rotation autour de leur centre. Tous ces mouvements 
s'exécutent dans le même sens que le mouvement de trans- 
lation, c'est-à-dire d'occident en orient, et cette coïn- 
cidence de direction de tous les mouvements pUmétaires 
est sans contredit l'un des phénomènes les plus remar- 
quables du système du monde (1). 

La vitesse dé rotation n'est pas la même pour les diffé- 
rentes planètes : Merctire , Vénus et Mars tournent sur 
leur centre comme la terre dans l'espace de 24 heures 
environ, mais le mouvement de rotation de Jupiter et de 
Saturne est beaucoup plus prompt, et ces deux planètes 
n'emploient que dix heures à peu près à faire une révo- 
lution autour de leur centre. 

La vitesse de rotation de la terre est constante , et les 
observations les plus précises ne montrent aucune altéra- 
tion dans son mouvement diurne depuis les temps les 
plus reculés jusqu'à nos jours ; cette loi s'observe égale- 

(0 La cause de cette uniformité dans le sens de tous les mouve- 
ments célestes est encore ignorée ; mais le calcul des probabilités a 
montré qu*il y a i à parier contre 4095 pour la probabilité d'une 
plus grande facilité de mouTement d'o6cideut en orient que dans 
le sens contraire. 



472 PRÉCIS 

ment pour la lune, et sans doute elle s'étend à toutes les 
autres fdanètes et à leurs satellites. Les mouvements de 
rotation des corps célestes autour de leur centre de gravité, 
peuvent donc être généralement considérés comme uni- 
formes ; mais les axes autour desquels ces mouvements 
s'exécutent ne demeurent pas constamment parallèles à 
eux-mêmes dans le mouvement de translation des planè- 
tes auxquelles ils appartiennent; leur direction s'altère 
insensiblement dans les différents siècles, et ces variations 
séculaires produisent , pour la terre , le phénomène de 
la précession des équinoxes. 

Les figures des planètes ne sont point celles de globes 
parfaitement sphériques: ainsi les observations montrent 
dans Jupiter un aplatissement très-sensible ; les mesures 
directes prises à la surface de la terre indiquent égale- 
ment que sa figure est celle d'un sphéroïde aplati dans 
La direction des pôles et renflé sous l'équateur; sans 
doute la même loi peut être étendue par analogie à tous 
les corps célestes qui sont doués d'un mouvement de rota- 
tion sur leur centre, quoiqu'il soit difficile de le constater 
par les observations. Les figures des planètes et des sa-* 
tellites ont ainsi un caractère général d'uniformité ; les 
seules différences qui les distinguent, dépendent de leurs 
dimensions respectives et des divers degrés de leur apla- 
tissement. 

Le soleil, les planètes, les satellites et les comètes 
constituent le système solaire proprement dit , et l'étude 
des mouvements de ces différents corps, de leurs figures, 
de leurs rapports mutuels , forme l'objet principal de 
l'astronomie théorique et pratique. C'est en effet celle 
qui doit nous intéresser le plus vivement, puisc[ue la 
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terre que nous habitons fcMrme elle-même l'une des par- 
ties constituantes de ce grand sj'stème. Mais si l'homme 
eût borné les facultés de son intelligence aux connais- 
sances qui pouvaient lui être d'une utilité immédiate , 
il n'eût fait que de médiocres progrès dans la carrière des 
sciences. Au delà des limites du système solaire et à des 
distances dont Ic'Seul énoncé confond l'imagination, il 
existe d'autres corps qui durent d'abord attirer ses re- 
gards et fixer son attention ; reculées aux extrémités de 
l'espace et attachées d'une manière invariable à la voûte 
des cieux., les étoiles ont servi aux astronomes de points 
de repère auxquels ils ont rapporté la position de 
tous les autres astres. 

Les planètes et les comètes tirent leur lumière du 
soleil ; mais les étoiles sont des corps lumineux par eux- 
mêmes , et peut-être sont-elles le centre d'autant de sys- 
tèmes particuliers d'autres planètes, qu'elles éclairent et 
qu'elles animent comme le soleil donne la lumière et la 
vie à notre système planétaire. 

Cette opinion , il est vrai , n'est qu'une conjecture à 
laquelle l'analogie donne beaucoup de probabilité , mais 
que la distance qui nous sépare des étoiles et la faiblesse 
de nos moyens d'investigation ne nous permettront sans 
doute jamais de vérifier. Cependant nos observations 
actuelles, tout imparfaites qu'ellessont, nous ont déjàper- 
mis de reconnaître des changements très-importants dans 
les positions des étoiles. Quelques-unes d'entre elles, ou- 
tre les variations apparentes auxquelles toutes les étoiles 
sont assujetties, et qui ne sont qu'un effet du déplace- 
ment de l'axe terrestre ou de l'aberration de la lumière, 
ont un mouvement propre très-remarquable, et forment 
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entre elles des systèmes particuliers, quiicirculent autour 
de leurs centres de gravité respectifs suivant des lois 
semblables à celles qui régissent les mouvements des 
planètes autour du soleil. Ce déplacement séculaire de 
certaines étoiles établit ainsi un rapprocbement remar- 
quable entre ces corps de nature si différente ; il montre 
que les mêmes lois qui régissent notre système solaire 
s'étendent jusqu'aux limites de l'espace, et atteste Tu- 
nifonnité des vues de la nature dans la création de Tu* 
nivers. 

Mais quel est donc le puissant ressort qui donne ainsi 
l'activité, le mouvement et la vie à toutes les parties de 
ce grand ensemble ? Sans doute cette cause.est unique, 
puisque les effets qu'elle^ produit ont entre eux une si 
admirable analogie. Jusqu'ici nous ne nous sommes at- 
tacbés qu'à reproduire dans Tordre le plus naturel Tes* 
position des phénomènes et celle des différentes hypo-* 
thèses que les astronomes ont imaginées pour les lier 
entre eux , et pour montrer comment leur explication 
pouvait résulter de la disposition mutuelle de toutes les 
parties du système. Sans doute c'était déjà une belle 
gloire pour l'esprit humain que d'être ainsi parvenu à 
découvrir les vraies lois des mouvements des astres en 
se dégageant des illusions que leurs mouvements appa- 
rents nous présentent; mais il osa davantage , et lors- 
qu'on eut réuni un assez grand nombre d'observations , 
Kepler, auquel nous avons vu que l'astronomie était re- 
devable de ces grandes lois qui régissent les mouvements 
célestes et qui forment aujourd'hui la base de toute l'as- 
tronomie , avait soupçonné que ces mouvements si ré- 
guliers et si uniformes pour toutes les planètes devaient 



D ASTÀONOMIL. 



4T5 



résulter dun seul et même principe, et il pressentit 
même la nature des forces qui les produisent. Mais, 
comme Ta justement observé l'illustre auteur de la Mè- 
canique céleste, le moment n'était pas venu de franchir 
ce dernier pas, et la route qui pouvait y conduire devait 
être aplanie par les progrès de la mécanique et par l'in- 
vention du calcid infinitésimal. 

Enfin Newton parut; aidé des immenses travaux de 
ses devanciers , et surtout des découvertes de Galilée sur 
la chute des' graves , et des recherches d'Huygens sur 
les forces centrales, il osa transporter jusqu'aux cîeux 
les lois qui régissent les déplacements des corps que 
nous observons siir la terre, et la vraie cause des mou- 
vements célestes lui fut xévélée. Dès lors l'univers ma- 
tériel ne fut plus qu'une vaste machine dont les varia- 
tions sont renées par des lois immuables , et la théorie 
du système du monde qu'un vaste problème de méca- 
nique dont la solution cotnplète ne dépend que du 
plus ou moins de perfection des méthodes analytiques. 
En empruntant seulement à l'astronomie un petit nom- 
bre de données indispensables , le géomètre peut désor- 
mais embrasser dans ses formules tous les états passés et 
futurs du système planétaire, et prédire même, sans 
sortir pour ainsi dire de son cabinet, tous les phéno- 
mènes que l'observation la plus attentive doit révéler aux 
siècles futurs, ou bien vérifier l'exactitude des observa- 
tions qui nous ont été transmises par les siècles passés. 
Quelques-imes de ces observations ont été faites par des 
hommes qui méritent toute notre confiance i si la théorie 
newtonienne n'est pas une vaine hypothèse, nous devons 
donc trouver une entière concordance entre les déduc- 
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tions de Tobseryation et les résultats du calcul. £h bien ! 
c'est ce qui s'est en effet confirmé dans la plupart des 
cas; la théorie est toujours sortie victorieuse de cette 
épreuve ^ et elle a représenté les observations anciennes 
dans les limites des erreurs que comportait leur imper- 
fection. Quant aux observations modernes, elles sont 
représentées par la théorie avec une précision qui sur- 
passe presque toujours celle que nos instruments d'op- 
tique nous permettent d'atteindre , et souvent même le 
calcul a précédé l'observation en faisant découvrir dans 
les corps célestes des mouvements qui lui avaient échappé 
à cause de leur petitesse , ou dont une longue suite de 
siècles aurait suffi à peine pour nous révéler les lois. 

Certes, ce sont là d'admirables résultats ; nous gui ve- 
nons de voir par quelle série de travaux persévérants les 
astronomes les ont si péniblement conquis, nous nous 
étonnerons moins san^ doute qu'ils les aient forcés d'entrer 
à 1^ fin dans le domaine delà science ; mais si, par quelque 
bouleversement dans Tordre physique ou moral de l'u- 
nivers , les traces de la route par laquelle l'homme s'est 
avancé vers le but qu'il voulait atteindre venaient à 
s'eilacer un jour, peut-être penserait-on qu'ils ont eu 
des communications avec la Divinité, ceux qui ont pu 
en pénétrer ainsi la pensée et en découvrir tous les se- 
crets. Cependant, quelle que fût la portée à laquelle 
Fesprit humain pouvait s'élever, sans le secours du 
calcul , ce merveilleux auxiliaire qui décuple pour ainsi 
dire ses facultés , la théorie du système du monde serait 
restée à peu près^fermée à ses investigations. L'exposition 
même des grandes vérités qu'eUe nous a révélées offre 
de nombreuses difficultés lorsqu'on se prive, pour les 
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énoncer, de l'appui du langage algébrique. Toutefois, 
il nous a paru qu'il ne serait pas absolument impossible 
de donner au moins une idée générale de la marcbe des 
raisonnements qui ont conduit à tant de sublimes dé- 
couvertes , en n'employant que les notions les plus élé- 
mentaires de l'algèbre et de la géométrie , et que le rap- 
prochement des déductions de la théorie des phénomènes 
reconnus par l'observation était devenu, dans l'état actuel 
de la science, le complément indispensable de tout ou- 
vrage d'astronomie. Nous avons exposé dans la première 
partie de ce livre les principaux résultats qu'une con- 
templation assidue du ciel nous a fournis relativement 
aux mouvements et à la figure des corps célestes , nous 
nous occuperons spéciale;pent dans cette seconde partie 
d'exposer ce que la théorie nous a appris sur ce double 
sujet. 
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CHAPITRE I". 

DES LOIS GÉNÉRALES DE L'ÉQUUJBRE ET DU MOUVEMENT. 

Inertie de la matière. — Des forces ^ de leur composition 
et de leur décomposition. — Mout^ement uniforme. 

— Mouvement i^arié, — Lois de la chute des grades. 

— Théorie des forces centrales. -^ Force centri- 
fuge. — Force centripète. — Principes généraux 

qui s'obsen/ent dans le mom/ement d'un système 
de corps. 



i68. Avant de nous occuper de rechercher la nature 
des forces qui agissent sur les planètes, les comètes et les 
satellites, et qui produisent les mouvements auxquels 
ces corps sont assujettis, nous allons rappeler aussi suc- 
cinctement que nous le pourrons les principes fonda- 
mentaux de Téquilibre et du mouvement; on suivra avec 
plus de facilité ensuite l'application que nous en ferons 
au système du monde. 

C'est un principe généralement admis comme une loi 
de la nature^ qu^un corps ne peut se donner par lui-même 
aucun mouyement , ni altérer d'une manière quelconque 
le mouvement qu'il a reçu, ce qui tient à ce qu'un corps 
matériel ne renferme en lui-même aucune raison pour 
se mouvoir dans un sens plutôt que dans un autre. Cette 
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tendance des corps à persévérer dans l'état de repos ou 
de BObOUTement est ce qu'on nomme tinertie de la ma» 
tière. La marche des corps célestes qui , depuis un si 
grand nombre de siècles , se consenre sans aucune alté- 
ration sensible , nous offre, de cette tendance de la ma- 
tière à persévérer dans son état de repos ou de mou* 
yement, la preuve la plus manifeste que nous puissions 
choisir. 

Toute cause perturbatrice qui tend à faire passer un 
corps de Tétat de repos à Tétat de mouvement ,. ou à mo- 
difier, d'une manière quelconque, le mouvement dont il 
est animé, se nommeyorce on puissance. 

Un point matérid soumis à l'action de plusieurs forces 
qui ne se font pas équilibre tend à se miouvoir dans une 
direction quekonque, et cette direction est unique, 
puisqu'il ne peut se mouvoir à la fois dans deux sens 
différents. Si Ton imagine une force dirigée suivant la 
ligne que le point tend à décrire, et dont l'effet équivale 
à faction eœnbinée des autres^ ftHres qui le sollicitent , il 
est évident que l'on pourra remplacer par cette force 
unique le système de forces que Ton avait considéré 
d'abord , et en faire désoroiais abstracticMS. La force ainsi 
déterminée s'appelle la résukante de celles qui ont mis le 
corps en mouvement , et celles-ci sont nommées les com- 
posantes de la première. 

Si plusieurs forces agissant dans la même direction 
sont appliquées à un même point matériel , leur ré- 
sultante est égalé à leur somme ou à leur différence, 
selon qu'elles agissent dans le même sens ou dans des 
sen» opposés; madé si les directions des deux forces 
forment un angle entre elles, la direction de là résultante 
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sera mcyenne entre les deux autres, et l'on démontre par 
la géométrie que si sur les directions des deux forces 
données on prend {fig. 86) des longueurs AB, AG qui re- 
présentait ces forces ^ la résultante sera représentée en 
grandeur et en direction par la diagonale AD du pa- 
rallélogramme ABGD construit sur les deux composantes 
AB et AC. 

Ce théorème, qui est le fondement de toute la mé- 
canique , donne le moyen de composer entre elles un 
nombre quelconque de forces agissant sur un point ma- 
tériel. En eilet , en composant successivement toutes ces 
forces deux à deux , on réduira ce cas général au cas 
plus simple que nous venons d'examiner. Réciproque- 
ment, si un point matériel est sollicité par une force 
donnée , on pourra substituer un système composé de 
plusieurs forces à l'action de cette force unique , pourvu 
que leur résultante lui soit égale. 

Dans l'état de repos, toutes les forces qui agissent sur 
un point matériel parfaitement libre doivent se faire 
équilibre , c'est-à-dire que leur résultante doit se réduire 
à zéro. Si ce point n'est pas libre , s'il est forcé à se mou- 
voir sur une courbe ou une surface donnée , il suffit alors 
pour que l'équilibre ait lieu que la résultante soitperpen- 
diculaire à la surface Ou à la courbe sur laquelle il est 
assujetti ; si ces conditions ne sont pas remplies , l'équi- 
libre ne peut plus.subsister, et le point matériel passe du 
repos à l'état de mouvement. 

169. Lorsqu'un point matériel a été mis en mouvement 
par une force qui lui est appliquée, et qu'il a été ensuite 
abandonné à lui-même, il doit continuer à se mouvoir 
en ligne droite sur le prolongement de cette force , parce 
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qu'en vertu de rinertie de la matière, il n'y a pas de 
raison en eiFét pour qu'il incline plutôt dans un sens que 
dans un autre. Si une nouvelle impulsion l'oblige à 
changer sa première direction , il persévère encore dans 
son mouvemenf rectiligne; mais le point de l'espace vers 
lequel tend le mobile n'est plus le même. 

. Il résulte encore de la loi d'inertie oii de l'impossibilité 
où. est un corps de se donner à lui-ménie aucun mouve- 
ment, que le mouvement d'un point matériel sollicité 
par une forcequi agit instantanément sur lui , doit être 
uniforme, c'est-à-dire qu'il doit décrire des espaces égaux 
dans les mêmes intervalles de temps , jusqu'à ce que Tin* 
tervention d'une force nouveUe l'oblfge à accélérer ou 
à ralentir le mouvement primitif qu'il a reçu. Ainsi donc, 
dans le mouvement uniforme, les espaces parcourus 
sont proportionnels aux temps employés' à les décrire , 
le rapport de l'espace au temps est donc constant , ce rap- 
port est ce que dans ce mouvement on nomme la vitesse ; 
on voit qu'elle est égale aussi à l'espace décrit parle mo- 
bile dans Tunité des temps. 

Si le mobile, après avoir reçu une première impulsion, 
au lieu d'être abandonné à lui-même, reçoit, à des inter- 
valles de temps déterminés, des impulsions nouvelles , 
qui s'exercent dans des sens différents de la première , 
la direction et la rapidité de son mouvement varieront 
continuellement , et l'assemblage de toutes les portions 
de lignes droites qu'il décrira, formera un polygone 
d'un nombre de côtés égal à celui des intervalles qui sépa- 
rent les actions de la force d'impulsion. Si l'on suppose 
donc ces intervalles infiniment petits , le polygone se 
changera en une courbe continue, parce qu'une courbe 

31 
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quelconque peut ioujeure être considérée comme on 
polygone 4'une infinité de côtés. 

La pesanteur qui fiait tomber les corps à la surface de 
la terre, nous présente un exemple très-simple d'une 
force qui agit sans interruption. Elle exerce une action 
égale sur toutes les molécules de la matière , soit dans 
rétat de repos soit dans l'état de mouvement. Son inten- 
sité varie suivant les différents points que nous occupons 
•ur le globe , sa direction change également avec l'horizon 
du lieu auquel elle est toujours perpendiculaire; mais 
comme les mouvements que l'on considère sur la terre, ont 
. toujours infiniment peu d'étendue relativement à ses di- 
mensions, on peut, dans les applications théoriques, 
i^garder l'action de la pesanteur comme une force 
constante, et la supposer dirigée suivant des droites pa- 
rallèles. 

Pour qu'un corps décrive un orbite curviligne, il faut 
donc qu'après avoir reçu l'impulsion qui lui a donné le 
mouvement , il soit sollicité à chaque instant par une 
force dont l'action soit permanente ; car si cette force 
venait à suspendre son action pendant un temps fini , le 
mobile, dans cet intervalle, continuerait à se mouvoir en 
ligne droite et d'un mouvement uniforme, dans la direc- 
tion de la force qui le sollicite , il décrirait donc successi- 
vement les côtés d'un polygone rectiligne qui ne pour- 
rait plus se confondre avec une courbe^ qu'autant qu'on 
supposerait les sommets de ce polygone infiniment 
rapprochés, ou les intervalles de temps qui séparent les 
actions de la forcç motrice, infiniment petits. 

Réciproquement, tout mouvement curviligne résulte 
nécessairement de la combinaison de deux forces dont 
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Fune au moins exerce» sur le mobile, une action conti- 
nue. Les rapports qui peuvent exister entre les intensités 
et les directions de ces forces, déterminent ensuite la na- 
ture de l'orbite qu'il décrit. Un projectile qui sort de la 
bouche d'uu canon nous ofire l'exemple d'un mouvement 
produit par la combinaison de deux forces, Tune de pro- 
jection qui abandcmne le mobile après lui avoir commu- 
niqué une première impulsion, la seconde, la pesanteur, 
qui agit sur lui d'une manière continue. Le calcul mon- 
tre que la courbe décrite en v€^tu de ces deux forces est 
une parabole , dont te grand axe est vertical et dont la 
première tangente est la droite, suivant laquelle a été 
dirigée l'impulsion initiale. Le mouvement est uniforme 
dans le sens horizontal, c'est-à-dire que les espaces 
croissent proportionnellement au temps , et dans le sens 
vertical il est le même que si le corps tombait suivant la 
verticale. Si la force de projection est dirigée perpendi- 
culairement à rhorizon , la parabole se change en une 
Ugne droite et se confond avec la verticale. Le mouve- 
ment des projectiles dans la parabole comprend donc, 
comme cas particulier , les lois de la chute des graves à 
la surface de la terre. 

1 70. Supposons qu'un point pesant, en partant de l'état 
de repos , soit abandonné à lui-même ; en vertu de la 
pesanteur il tombera vers la terre en suivant la direction 
delà verticale. Si l'on conçoit le temps divisé en inter- 
valles infiniment petits , et si l'on suppose que l'action 
de la pesanteur au lieu d'être continue, soit séparée par 
ces intervalles (1), l'action de la pesanteur pourra être 

(i) Il nous est impossible de savoir si la pesanteur et les forces 
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regardée comme une force constante pendant la durée 
de chaque intervalle, et le mouvement qui en résultera 
comme uniforme. Le mouvement des corps se trouvera 
ainsi partagé en une infinité de mouvements uni- 
formes dont les vitesses, constantes pendant chacun 
des intervalles, varieront seulement d'un intervalle à 
Tautre. 

En effet, au commencement du premier instant, la 
pesanteur communique au mobile une certaine vitesse 
eu vertu de laquelle il décrit tin espace déterminé. Dans 
le second instant , la force accélératrice reçoit un accrois- 
sement infiniment petit, la vitesse augmente proportion- 
nellement , l'espace qu'elle fait décrire au corps dans ce 
second intervalle doit donc être plus considérable que 
dans le |>remier, et ainsi de suite. Les accroissements de 
la vitesse dépendent en général de la nature de la force 
accélératrice ; si cette force est constante comme on peut 
supposer que Test Faction de la pesanteur sur les corps 
peu éloignés de la surface terrestre , la vitesse augmen- 
tera proportionnellement au tçmps, et les espaces dont 
les corps tombent en partant du repos^ croîtront comme 
les carrés des temps. De sorte que si dans le mouvement 
d't^x corps accéléré parla pesanteur, on représente par 



semblables , que nous obserrons dans la nature , agissent en effet 
sans interruption sur les corps qui leur sont soumis , ou si leurs ac- 
tions sont séparées par des intervidles de temps dont la durée est 
insensible. Mais assurés que les résultats devaient être les mêmes 
dans les deux cas , les géomètres ont adopté la seconde hypothèse 
comme la plus commode pour le calcul , et surtout parce qu* elle 
leur a fourni le moyen de ramener immédiatement les lois d'un 
mouvement quelconque aux lois d*un mourement uniforme. 
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1 I espace- dont il descend dans la première seconde 
de sa chute ; il descendra de h unités dans la deuxième 
seconde , de 9 dans la troisième , et ainsi de suite , 
de manière que les espaces , parcourus pendant chaque 
intenralle , croîtront successivement comme les nom- 
bres 1,3,5,7,9, etc. 

On prouve encore par la simple géométrie, que si 
Fon considère un triangle rectangle dans lequel l'un 
des côtés représente le temps de la chute d^un corps 
accélérée par la pesanteur^ et Tautre côté là vitesse 
acquise à la fin de sa chute , la surface de ce triangle , 
égale à la moitié du produit de sa base par sa hau* 
teur , représentera l'espace que le corps a décrit. On 
voit en effet que si Ton compare les chutes du corps 
pendant deux instants différents, les deux triangles 
qui en résulteront étant semblables, leurs côtés ho- 
mologues seront proportionnels et leurs surfaces se- 
ront entre elles comme les carrés de ces côtés , les vitesses 
seront donc proportionnelles aux temps, et les espaces 
croîtront comme les carrés des temps ou comme les carrés 
des vitesses , conformément à la loi énoncée plus haut. 
Si y au bout d'un temps déterminé , la pesanteur venait à 
cesser tout à coup son action , le corps étant abandonné 
à lui-même , il continuerait à se mouvoir uniformésient 
et décrirait, dans le même intervalle que celui de sa chute, 
un espace égal au produit de cet intervalle par la vitesse 
acquise ; ce produit , en supposant que ÂB (fig, 87) re- 
présente le temps de la chute, BG la vitesse acquise, sera 
la surface du rectangle ABGD double du triangle ABC. 
Ainsi , un corps mu uniformément , en vertu de la vitesse 
qu'il acquiert en tombant d'une hauteur donnée , décrit , 
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dans un temps égal à celui de sa chute , un espace double 
de celui que Faction de la pesanteur lui a fait parcourir. 
Telles sont les lois de la chute des graves dans le vide , 
trouvées par Galilée. Ces lois , dont les anciens n'avaient 
eu aucune idée , sont Fune des plus belles découvertes 
des temps modernes. A voir leur admirable simplicité. 
Ton s'étonnerait sans doute qu'elles nous soient res- 
tées si longtemps cachées , si Ton ne savait que les dé- 
couvertes les plus simples en apparence, ont été souvent 
celles qui ont coûté aux hommes le plus de temps et de 
travaux. 

171. Toute force qui agit d'une manière continue sur 
un point matériel, se nomme généralement^brce accélé^ 
ratriçe y soit que cette force soit constante comme la pe* 
sauteur dans un même lieu de la terre , soit qu'elle soit 
variable comme nous verrons que le sont les forces qui 
animent les corps célestes. Si un corps est composé d'un 
nombre quelconque de points matériels, on pourra, 
quelle que soit sa nature , le supposer décomposé en une 
infinité de points matériels de même masse , et considérer 
la force qui le sollicite comme la résultante de forces 
égales et parallèles qui agiraient sur chacun des élé- 
. ments du corps ; or , la résultante d'un système de forces 
parallèles est égale à leur somme, la force motrice d'un 
corps est donc égale au produit de sa masse par la force 
accélératrice qui agit sur l'une de ses parties. Ainsi, par 
exemple ^ le poids d.'un corps abandonné à lui-même est 
Sa force motrice , et la pesanteur est sa force accéléra- 
trice, 

La nature des forces accélératrices nous est en général 
inconnue , et nous ne pouvons j uger de leur grandeur que 
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par les efieU qu'elles produisent. Si une force agit in- 
stantanément sur un mobile , on suppose que son effet 
est proportionnel à son intensité, c'est-à-dire que plu- 
sieurs forces, agissant dans le même sens et dans la même . 
direction ; feront parcourir au corps qu'elles sollicitent , 
un espace égal à la somme des espaces que chacune d'elles 
lui aurait fait décrire séparément , les résultats qui dé- 
rivent de cette hypothèse sont d'ailleurs parfaitement 
d'accord avec les phénomènes observés , ce qui prouve 
qu'elle est en effet la loi de la nature. 

Dans le mouvement uniforme , la vitesse ou le rapport 
dé l'espace au temps employé à le décrire, est constante , 
et dans deux mouvements uniformes différents , les vi- 
tesses sont proportionnelles aux espaces parcourus dans 
les mêmes intervalles de temps ; mais les espaces, d'après 
ce qui précède , doivent étire proportionnels aux forces 
motrices ; les vitesses, dans le mouvement uniforme, 
peuvent donc servir de mesure aux forces , et récipro-* 
quement. 

Dans le mouvement varié qui résulte de l'action de la 
pesanteur et généralement d'une force accélératrice con- 
stante , la vitesse est variable ; mais ses accroissements 
sont égaux en temps égaux, ou en d'autres termes , ils 
sont proportionnels au temps , quelle que soit d'ailleurs 
la vitesse dont le mobile est animé. Dans ce mouvement 
qu'on appelle uniformément accéléré , le rapport de la 
vitesse au temps est donc constant pour le même mouve- 
menty et il augmente ou diminue pour deux mouvements 
difflélrents proportionnellement à la force accélératrice , 
ce rapport est donc propre à lui servir de mesure (1). Ces 

(t) Soît V la TÎtease acqnîse au bout du temps < , et F la force ac- 
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deux manières d'exprimer les forces instantanées dans le 
mouvement uniforme , ou les forces continues dans le 

célératrice, on aura généralement F=s^. On peat donner à cette 

expression différentes formes utiles selon les circonstances. Non» 
àrons tu que le produit de la vitesse par le temps est égal au double 
de la hauteur dont le mobile est tombé au bout du temps / ; en 

nommant donc h cette hauteur, ^on aura ih=:vt^ d*où Ton tire v=^* 

et par conséquent f*=p ; c'est-à-dire que dans le mouyement uni- 
formément varié, on peut prendre également pour mesure de la 
force accélératrice, le double de l'espace parconru divisé par le carré 
dn temps. Enfin, les deux valeurs précédentes donnent en les com- 
binant F=:^, c est- à-dire que la force accélératrice est encore égale 

au carré de la vit^se divisé par le double de l'espace décrit. 

Lorsque la force qui produit le mouvement varié n'est pas con- 
stante, les accroissements de la vitesse ne sont plus égaux en temps 
égaux; mais en concevant le temps divisé en intervalles infiniment 
petits, on pourra toigours supposer la forée accélératrice constante 
pendant chacun de ces intervalles. Le mouvement du mobile se 
trouvera ainsi décomposé en une infinité de mouvements unifor- 
mément accélérés, mais les forces qui les produisent varieront d'nn 
intervalle à un autre. Soit v la vitesse au bout du temps t, dp l'ac- 
croissement qu elle prend pendant l'instant infiniment petit dt ;j le 
mouvement du corps étant uniformément accéléré pendant cet 
intervalle, on aura pour la mesure de la force accélératrice qui le 

produit F=^; soit e l'espace que cette force fait décrire au mobile 
dans le même instant, on aura <r='^(j|^P, par conséquent Fa=^^* 

Ainsi, la force accélératrice aura pour mesure dans ce mouvement, 
la vitesse qu'elle communique au mobile pendant un instant infini- 
ment petit, divisée par l'élément du temps, ou le double de l'espace 
qu'elle lui fait décrire dans le même intervalle, divisé par le carré de 
cet élément. On voit donc que les relations qui existent entre les 
forces accélératrices, les vitesses et les espaces parcourus, dans le 
mouvement varié produit par une force accélératrice quelconque , 
seront les mêmes que celles qui ont lieu dans le mouvement uni- 
formémeni accéléré , pourvu qu'on suppose infiniment petit le temps 
pendant lec^uel cette force exerce son action. 
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mouvement uniformément varié, ne donnent point, il 
est vrai, la mesure absolue de ces forces, elles déter- 
minent seulement leur rapport entre elles ; mais cela 
suffit pour les comparer et opérer leur composition ou 
leur décomposition. Ainsi, lorsqu'on connaîtra les vi- 
tesses que deux forces communiquent séparément à un 
mobile, on déduira, par la règle du parallélogramme des 
forces, la vitesse qui serait due à la résultante de ces 
forces. Réciproquement lorsque la vitesse , imprimée à 
un mobile par la résultante de deux forces , sera connue , 
on pourra, en la décomposant, déterminer l'intensité de 
chacune d'elles. 

172. Nous avons vu, n*" 20, qu'un point matériel sus- 
pendu à l'extrémi té d'un fil inextensible, formait ce qu'on a 
nommé un pendule simple. Le mouvement du pendule, 
cales oscillations qu'il fait de part et d'autre de la ver- 
ticale lorsqu'il en a été écarté, résultent fort simplement 
de l'action de la pesanteur. En effet, suppo£k>ns d'abord 
l'appareil dans une situation verticale et qu'aucune vi- 
tesse initiale ne lui soit imprimée, le point matériel que 
son poids tend à faire tomber à la surface de la terre, se 
trouvant retenu par la résistance du fil qui détruit cette 
action , demeurera immobile. Si l'on écarte le pendule 
de sa position d'équilibre , et qu'ensuite on l'abandonné 
à lui-même, la pesanteur tendra à le ramener à sa pre- 
mière position, mais arrivé à la verticale, il la dépassera 
en vertu de la vitesse que sa chute lui a fait acquérir, et 
il parcourra, sur le cercle qu'il décrit, de l'autre côté de 
la verticale un arc précisément ^al à celui de son pre- 
mier écart. Pendant cet intervalle , la pesanteur dont 
l'action contrarie le mouvement du pendule , détruit suc- 
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t^essivement une partie de la vitesse qui Tanime , et lors- 
qu'elle est complètement annulée, le pendule revient de 
nouveau vers la verticale qull dépasse bientôt ; il con- 
tinue ainsi indéfiniment son mouvement en faisant, de 
part et d'autre de cette droite, des oscillations qui ont la 
propriété si importante, pour la mesure du temps, d'être 
toutes isochrones ou d'égale durée, quel que soit l'angle 
dont le pendule a été écarté de sa situation primitive, 
c'est->à-dire l'amplitude des oscillations. 

L'isochronisme des oscillations du pendule a lieu 
quelle que soit la courbe décrite par le point matériel 
suspendu à son extrémité; mais la propriété qu'a leur 
durée d'être indépendante de l'amplitude des oscillations, 
n'est rigoureuse que pour une courbe "particulière que 
l'on nomme eycloïde ; elle n'est qu'approchée pour le 
pendule circulaire qui est celui que l'on emploie ordi- 
nairement dans la pratique , et elle suppose que les oscil- 
lations sont très-petites , ou que le pendule a été très-peu 
dérangé de sa position d'équilibre , condition d'ailleurs 
facile à remplir. Observons encore que pour que le pen- 
dule, abandonné à lui-même, oscille indéfiniment départ 
et d'autre de la verticale, il faut supposer qu'il n'éprouve 
aucune résistance , soit par le frottement qui a lieu au 
point.de suspension , soit par la résistance de l'air envi- 
ronnant; car ces deux causes , diminuant successi- 
vement l'étendue de ses oscillations, finiraient après 
quelque temps par le réduire à l'état de repos. C'est 
donc à cet appareil imaginaire qu'il faudra rapporter 
les difiérentes propriétés du pendule que nous allons ex-* 

poser. 

Le calcul montre que la durée des oscillations fort 
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petites d'un même pendule , ou le temps qu'il emploie à 
passer d'une de ses positions extrêmes à l'autre, des deux 
cotés de la yerticale , est au temps qu'un point matériel 
emploierait à tomber d'une hauteur égale au double de 
la longueur du pendule, comme la demi-circonférence est 
au diamètre (1). 

On en conclut: i"* la durée des oscillations fort petites 
de deux pendules de longueurs différentes et animés de 
la même pesanteur, sont entre elles comme les racines 
carrées de leurs longueurs ; en sorte que plus un pendule 
s'allonge, soit par l'accroissement de la température, soit 
par toute autre cause , plus les oscillations se ralentissent, 
et réciproquement. On peut au moyen de ce théorème 
calculer la longueur d'un pendule qui fait un nombre 
déterminé^de vibrations dans un temps donné, ou bien 
lorsque sa longueur est connue, calculer la durée de ses 
oscillations. ' 

2" Les durées des oscillations de deux pendules de 
même longueur, soumises à des pesanteurs différentes, 
sont entre elles comme les racines carrées de leurs inten- 
sités. Cette propriété offre un moyen très-simple de dé« 

(1) Soit T la durée d*ime oscillation, a la longueur du pendule, 
t le temps qu'un corps pesant mettrait à décrire la et enfîn ^ le 
rapport de la circonférence au diamètre, on aura T : / : : 7 ^ : K^ 
D'après les lois de la chute des graves, on a ta = ^ ^^', en désignant 
par g l'intensité de la pesanteur ou la vitesse que cette force, quelle 
que soit sa nature, imprime aux corps pesants dans la première se- 
conde de leur chute, en tirant de la la valeur de ^, et en la substi^ 
tuant dans la proportion précédente , on aura : 

Expression très-simple d'où se déduisent aisément tontes les pro-* 
priétés du pendule. 
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terminer les variations de la pesanteur à la surface de la 
terre, et Ton sait, en effet, que c'est par la différence dés 
longueurs du pendule qui bat les secondes sous l'équa- 
teur et à la latitude de Paris, que Richer reconnut, pour 
la première fois, les accroissements de la pesanteur en 
allant de l'équateur au pôle, résultat que la théorie et 
les observations subséquentes ont depuis complètement 
confirmé. 

3° Enfin, la relation qui existe entre la durée des oscil- 
lations et le temps qu'emploierait un corps pesant à des- 
cendre suivant la verticale, a fourni le moyeu de déter- 
miner la valeur absolue de la pesanteur terrestre dans 
un lieu donné. En effet , cette force a pour mesure le 
double de, l'espace qu'elle fait décrire aux corps dans là 
première seconde de leur chute n"" 171. Or, il est facile 
de s'assurer que cet espace est à la longueuir du pendule 
qui bat les secondes dans le même lieu, comme le carré 
du rapport de la circonférence au diamètre est à l'unité ; 
et comme la longueur du pendule qui bat les secondes 
dans un lieu déterminé est facile à connaître, on calcu- 
lera par cette relation l'intensité de la pesanteur -avec 
beaucoup plus de précision qu on ne pourrait le faire 
par des expériences directes sur la chute des corps (1). 

(1 ) En désignant par ^ Tîntensité de la pesanteur, on aura, d'après 
Texpression de la durée des oscillations du pendule, g = .— ou, 

en faisant T égal à V yg = aTr"", Le jour sidéral contenant 8f» 164", 
le pendule à secondes est celui qui fait 86164 oscillations dans cet 
intervalle. En désignant par a sa longueur, soit m le nombre de se- 
condes que bat dans ce même espace de temps le pendule dont la 
la longueur est / , les nombres d'oscillations de deux pendules dans 
un même temps, étant réciproquement proportionnels aux racines 
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C'est ainsi que Borda ayant trouvé que la longueur du 
pendule à seccoidesy à l'Observatoire de Paris, était de 
0",99355r on en a conclu 9™, 80896 pour la mesure de 
la pesanteur ou plutôt pour le double de la hauteur dont 
la pesanteur fait tomber les corps dans la première se- 
conde de leur chute à cette latitude. 

Newton , ayant fait osciller successivement plusieurs 
corps de même poids , mais de matière différente, a re- 
connu que l'intensité de la pesanteur qui en résultait 
étaitsensiblementlaméme.M.Bessel a, depuis, répété des 
expériences semblables , et elles ont conduit à la même 
conclusion ; c'est-à-dire , que la pesanteur exerce une 
action égale sur tous les corps placés en un même lieu 
de la surface de la terre, quelle que soit leur matière , 
et que par conséquent, dans le vide , elle leur commu- 
niquerait à tous la même vitesse en temps égal. 

1 ^3. Considérons, comme second exemple d'un mouve- 
ment produit par l'action 4'une force continue, celui d'un 
point matériel , assujetti à décrire la circonférence d'un 
cercle donné. Tout corps de sa nature tend à prendre un 
mouvement rectiligne et uniforme, il faut donc que 
le point qui décrit un cercle, soit soumis à Faction 
d'une force permanente, qui s'oppose à la tendance qu'il 
éprouve à s'échapper par la tangente au cercle , et l'o- 
blige à y demeurer. 

On appelle généralement^rce centrale ^ la puissance 
qui tend à rapprocher ou à écarter un corps du centre 

carrées de leurs longueurs, on aura 1 : m : : ^/ : ^a. Il sera donc 
facile de calculer la longueur a du pendule qui bat les secondes 4 
une latitude donnée, lorsqu'onaura observé lenombre d'oscillations 
que fait, dans un jour, un pendule dont la longueur est connue. 
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de son monyem^at. La force centrale prend le ucmi de 
force centripète ou àt force centrifuge ^ selon qu'elle est 
dirigée vers ce centre ou dans le sens opposé. Tout corps 
mu sur une courbe , tend à reprendre à chaque instant 
le mouvement rectiligne et uniforme qu'il tient de sa 
nature , et TefFort qu'il fait pour s'écarter de la courbe , 
suivant la direction de sa tangente, constitue spécialement 
la force centrifuge. La résistance qui lui est opposée, 
et qui oblige le corps à demeurer sur la cour^ , foi^me 
la force centripète. 

Soit A B G D {fig, 88) une circonférence de cercle, que 
le point matériel m est supposé décrire d'un mouve^ 
ment uniforme. Arrivé en A, le point m, en vertu de 
sa force d^inertie, tend à s'éloigner de la courbe, et il 
continuerait à se mouvoir en ligne droite , suivant la 
tangente AT, s'il n'était retenu par la force centripète, 
qui le sollicite vers le centre O de la circonférence. 
Cette force lui fait parcourir la droite MB , perpendi- 
culaire à AT, en même temps qu'il décrit l'arc AB; 
de sorte que si la force centrale venait tout à coup à 
cesser son action , le mobile , en vertu de sa vitesse ac- 
quise, décrirait l'espace AM, dans le même temps qu'il 
emploie à décrire l'arc AB ; tandis qu'au contraire, il deâ' 
cendrait vers le centre, suivant le rayon vecteur AO, de la 
bauteur Am, si la force centrale agissait seule. £în suppo^ 
sant donc l'arc AB , infiniment petit , on pourra regarder 
le mouvement de A en M et celui de A en m, comme uni- 
forme , et AM représentera la force d'impulsion, Am la 
force centripète dont le mobile est animé en arrivant au 
point A , car les forces , dans le mouvement uniforme , 
sont proportionnelles aux espaces qu'elles font décrire. En 
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vertu de ces deux forces réunies , le point m décrira donc 
la diagonale du parallélogramme construit sur les li- 
gnes qui les représentent, ou l'arc AB, qu'on peut sup- 
poser se confondre avec elle. Au point B , le mobile 
éprouye une nouvelle tendance à s'échapper, suivant la 
tangente en ce point ^ il est encore retenu par Faction de 
la force centrale , et décrit la diagonale du parallélo- 
gramme construit sur ces deux forces. La direction rec- 
tiligne que le point matériel m tend toujours à prendre 
de sa nature , ir^ccvant ainsi à chaque instant une nou- 
velle inflexion , il finit par décrire toute Tétendue du 
cercle ABCD. 

Si Ton suppose, comme nous le faisons, l'arc AB 
infiniment petit, la droite BM, perpendiculaire à AT, 
sera la mesure de la force centrifuge , qui sollicite le 
mobile au point B , et qui tend à l'éloigner du centre O 
du mouvement. BM représente également, comme nous 
VaTons vu , la force qui attire le mobile vers ce même 
point, la force centrifuge, dans le cercle , est donc tou- 
jours égale, et contraire à la force centripète. On voit de 
plus» que le mouvement sur le cercle étant supposé uni- 
forme, l'arc décrit dans le second instant sera le même 
que dans le premier , la quantité BM, dont le point à la fin 
de cet instant s'écarte de la tangente qu'il tend à suivre, 
sera donc toujours la même, la force continue qui 
produit le mouvement circulaire , est donc une quantité 
constante. 

On peut se former une idée très-exacte de Faction des 
forces centrales dans le mouvement circulaire , en sup- 
posant qu'au lieu d'être forcé à se mouvoir sur le cercle 
ABCD, le mobile est un point matériel suspendu h 



4']ex|^ç^|é 4i4b ^W^ton»bkfc£fe)ft«ii suppose que le 
yffo^i^ij Bf^étié mh .f^H§komnfmèmâ/fjiATf'WËé^impn\^m di- 
rigée perpendiculairement à la longueuil^'fiv^t <fOtil 

,}^j Iqj^H^uiî 4^iflli6*t ident^ la'peBâte.qKW rt«:pdîiit^ 

, §u^€|i^pip^ . J4^^tà 4u ih&tuhaffdrB poui^retMir' lê^ lil , 

$^;i.);^i^ei^llil9 ^^bbaleoèdnoeiitcale i;^ J»^ttoèfo]l'C{â'iI 

.SPî:0|uy«t ^W qblip^U Éétca^entrifeij^JfîOr eiu jm ; 

r,., Pr, ç,ettv;U9ii&itofi)èik: à/constater ^joe^I^efio^ff^tjlle 

-^SftPB^te )f| pofitf < >dfic8us^eiisHm v-ôu aeé^ q«î nâ^enr an 

.fn^n^» la> tCA^ioD «pl'é^récf^et le al,, est dJaJutânt plus 

grande, toutes choses égales d'ailleurs, que sa longueur 

eç^tïWpi^dç^ Bfti©ffetiiflphiwileiif ajf ôttid'uhiOBî^ «àt con- 

jAiAévabl^V^^is^ra «oi!u4mreMè^ pefifbV iet'pkrs par con^ 

4éîrUéWt1iSë;fi^^^^ droite; la forcé cen^ 

'trî?ij]g^^j.^4w ,iîÇ-JW9^W eiçeirceî. pour «îedtdppei? par k 

.lao^EU^^yibdoitfixUMoc'^ èfcrè ''{dus «onfiidër^le; lorsqu'il 

dét*4t tùiifetff tfctfcle , qtte lorsqulï en décrit uq grand. 

En génpralp^ S^oBWf j^.^ff^lt^Ç >. cowm€îW'réspUaA.dè 

^*reHt^^it<Éiàiii¥e ; iestf rtdproqùfettcWt ^iîi*8pôi»tibnûeWe , 

'toûj:jp| èTt\Qs^égaJes;d ailleurs,, ^^ raj^Q^ ^ cercle,, «qjr 

lequel le corps est emportent iL'fispévitiBcîe^iait'imt'jen* 

core que la tension du fi augmenté 11 mesure que le 

corps se meut avec plus de rapidité ,.et Ton s'est assuré 

par k. tatngâniei iéàt«ffro{)0^âlMU^6llè' tu ib^^ 
tëisevDé là, dm pëti't'ôdilfcl'ttte que les forces centrifugea 
d*un même Qoxp^s^ fj^ r9iyw4«*y**W«t <}iiek)(M{iie$^'Siit 
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àea cérdes différents , sont entre elTes comme les 
carrés )Ses vitesses divisés par les rayons des cercles 
^B5i^démt<l). 

Qiàle^ iêi-^ Irès-^impIe , donne le moyen de comparer 
entife e!|^ les forces centrales de différents corps mus cit;- 
jQukrârâfiient , quelles que soient d'ailleurs les autres cir-» 
coo^ances de leur mouvement. En effet , soient deux 
corps M et 7», qui décrivent les cercles dont les rayons 
respectifs sont K et r, avec les vitesses V et^»; les forees^ 
motrices de ces corps doivent être égales au produit de 
leurs masses , c'est-a-dire de la somme des point» maté^ 
riels qui les composent » par la force accélératrice qui 

(i) Le rapporHhrcam^ela vitesse au rayon du corcle parcoure 
par le mobile , étant tonstant dans le même mouremeut et variant 
d'un mouvWent eirculaire à nn antre, proportionnellement à la 
force acoélëraVice , ce rapport est essentiellement propre à Ini ler- 
TÎr de mesure. On peut d'ailleurs déduire très-simplement, par un 
calcul rigoureux , l'expression des forces centrales dans le mouve- 
ment circulaire, des pj:eilliers principes du mouremeut varié exposa 
plus haut. 

En effets Iê force accélératrice étant constante dans le mouve' 
ment eirculaire, elle doit avoir pour mesure le double de l'espace 
qu'elle fait parcourir au mobile dans un temps donné, divisé par le 
carré du temps (Voir la note page 488 ) ; en appelant donc t le 
temps employé par le point m k parcourir Tare AB (Jlg. 88) , et 
F la force accélératrice , on aura : 

p _ f AM 

AM est ce qu'en trigonométrie on nomme le sinus verse de 
l'arc AB : la force accélératrice a donc pour mesure , dans le mou- 
vement circulaire , le double du sinus verse de l'arc décrit dans un 
temps douné, divisépar le carré du temps. On4>eut lui donner uUe 
autre expression. ï^ effet , si du point B on mène les droites AB » 
BC, aux extrémités du diamètre AG, en observant que, par une pro^ 
priété de géométrie élémentaire, AB est moyenne proportionnelle 

^Ï2 



ftgit sur run dé ces pitoU. En'ûoliittapl cltWic P et /les 
fài*ceà centrale des idfeax 6orpi, on aura : 

c!est-à-dire que les forces centrales de àeux corps mus 
sur des cercles différents, sont entre elles comme les 
produits de leurs masses , multipliées par les carrés des 
vitesses , et divisées par les rayons des cercles qu'ils dé- 
crivent, 

Soient C et c les cirèonféirences décrites par les mo- 
biles^ T et t les temps des révolutions, On aura V =s 
T» ^ =*= f" > ^^s circonféreiifces sont d*ailleurs entre elles 
comme leiirs rayons , ce qui donne C : c : : R : r; d'où 
Ton conclut i- 

c'est à dire que les forces centrales, de 4pw cpFpS; «un 
dans des cercles différents sont entre elles connue les 
rayons des circonférence^ qu'ils décrivent, divisés par 
les carrés des temps employés^ à les décrire. 

entrç h diamèitre AG et le segi^ient adjacent AMV dails^le Irianfile 
rectangle ABC , on aura la proportion : 

AC:AB::AB': AM= i^. / * 

Par conséquent^ F^^ÎÎÎSî ^^ '^ l^rayoïa 4ate!^9,iém^,^fm 
aura AG = ar; l'arc AB, ét^nX tf^-pietit., on pei^ supposer. qi^'il sç 
confond avec la corde qui lé sous-tend : le mouyeiuent d'ailleui» 
étant uniforme , si Ton nomme o sa Vitesse, on aura AB = vr; par 

conséquent, AM=-— ; et enfîn, pour l'expression de la force cen- 
rifuge dans le cercle , Ton aura : ' 

Il sera donc toujours facile d'estimer la force centrifuge d'un 
t;orps quand on ^nnaîtra sa distance au centré du mouremént^ et 
ïa^randeui? de lare qu'il parc«nrt en un ieibps donoér 
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r ai l'on auppqçe^.ims QOOfféqliaïKt <}ise deux cmif% du 
(>oids'égal décnveol danç 1q inèmB 'intervalle de» dordeé 
de rayons inégaju;(ii les fo»h:es.cçi^tnfi|ges seront entre 
elles comme les rayons des cercles parcourus ; en effets 
OA aura dans cette supposition ^sz ^^ et par çQn$é» 

^ent, F ly^ : B. tn ..... 

^ On peut oonclure de là q^u^ sui; deUK parallèles ter* 
restres différents , les forces centrifuges dues au mouve-» 
ment de rotatiooQ de^ la ierre^ i9ont entre dles comme les 
rayoEs de ce^ parallèles, Soit PP' {fig. 89 > Faxe de laf 
terre , EO TéquateHTy / la latitude du. point M ^ la per^ 
pendîculaire MN^ a)^issée du point M sur l'axe 4ç rota - 
ticrn^ sera le rayon du parallèle que décrit M» et dans \m 
triangle MON, cm aura MN â» OM cos. /. La fbrce centrî^ 
fuge décroît donc de Fiéquateur aux p61ès , proportion-» 
neUément au cosinus de la latitude. 

La force centrifuge tend à écarter les corps de la sur*^ 
face de la terre; la pesanteur, au contraire , tend à les en 
rapprocher : la fbrce centrifuge est donc continuellement 
apposée à Tactioa de ki pesanteur, en sotte qu'excepté 
au pôle, où elle est nulle, la pesaiiteur des corps e^t 
moindre dans tous Tes lieux du globe que si la terre n'a*^ 
iFak point de mouTement de rotation. La pesanteur, en 
èhdque point de là terre est dirigée suivant là vetti6ale ; 
la force centrifuge est aîri^^éesuivan^,]^^ rpyon.dn.paral^ 
lèle que ce point décrit. A T^u^teur^ ces deux forces 
sont directement opposées l'un^ à l'autre > et en les com«^ 
parant , on trouve que la force centrifuge est à la pe* 
sauteur comme l'unité est )x âi$9 ; c'est^-snlire que la force 
centrifugea din^Auei, à cette l()tiU^e, la pesanteur des 
corps de n? ^^ ppi«Uiqu'il& auraient si la terreétàit im-^ 



800 ' PRÉCIS _ 

mobile (l).;Cette diminution est moindre en tout autre 
Keudn glèbe , soit patce que la force centrifuge diminue 
^'ii^n^ité de Téquatenr au pôle , SQit parce qtie Tahgle 
que fait sa direction avec la verticale va toujours en 
augmei^tant.ËQ effet, e]^ chaque point de la terre, San- 
gle que foriae 1^ rayon du pprall^.^vec 1^^ verticale «est 
égal à la latitude du lieu. Ainsi, on ^ {fig, 88) HMZ 
== EOM== /; si Toa déçon^ppse donc la, for-ce centrifuge 
Ma. en deux autres forces^ Tu;^ dirigée wÎTôîitia^versti- 
calQ > lautre p^rpendicpj^irç'^ c^ttç droil<e, la première 
de ces deux çomposapt^ Ma s^obtiendr^ en nmltiplôant 
Tintensité Ma dç la fofjp^ iqenfçifiige j^r oos. /. Ôr^ en 
prenant pour i^iit^ 4j^ Çprce Tintei^çiiéide la rp09«i&teur » 
la force centrifugi^ $ou?.j'^ua,t;evii? aujTfi .poipr ipi9siire 
^ , et sous un parallèle, q^^OJpq^e do^t Ja^latilude 



>. > I 



- (1) En nomtnaatAB >l'are d^it pàt im' rtiobilé'dahs uùe'ée- 
conde de temps, sur le cercle dont le rayon est r, -noiis.atxmv m 

qn^ 1a fyivç^i ceQ^iiîfog^ a^ait f pour eapreisioB— : — ' Al e<jtiateur, le 

yajqn r «st- à très^pcn^f^ès égal' à 6>37729*l°'i La Ibngtieiti^ Idé l'haro 
AB que décril î^ point dfi yéjpj^twr, ^i^ jii!^, açqonde d« temps, 
en vertu dn mouvement diurne, à raison de la circonférence en- 
tière pour un Jônr sidéral bû en 86 164"^ est d'environ 4 GS™ ,07 6 : au 

moyen de ces nombres, on trouve 2 ^^0", 0339 16. Pour compa- 

rerla force centrifuge àlapesanteur , rappeloiifL-aious que cet^ der- 
nière forcé' a pour mesure* lÈ (double de l'espace qu'elle fait décrire 
aux. corpli^ans la première secétlde'dë Uiaf ëbù€e» l'observation 
du , pendule d^nne . il , rëquj^enTi ^î iiaftertf aile; ]6g(»l> » jr ,«08»6. 
Ainsi la force centrifuge due au mouyemep^ de,rQ(af|Q^ de Ja.teite, 
est à la pesanteur; sbus f^qimtéiir, comme (),"0339U està9™,8p896, 
ott bien^oiMar t vl^B ^ei^Virhn ; te î^jp{)brt tfë èës ûeux fôrces est 
donc, àç6(;tefl|ititu/^,f)e«$«i jt.peii>t>cè9vcenktnejGni4e)ftti^o^ dièis 
le texte. 
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est /, la force centrifuge sera égale à cettçjnê^iie quantité 
multipliée.parcos. /;on auradonc Ma=^ ^-etpar çon- 

S|éf i^ent M£ ^^7^ ponr la dimitmtîéii de fe f>esanteur 

due à la force centrifuge', sous'unparaTilèle Quelconque. 
Cette diminution des pôles à 'l'écjiiatétfr,* 'est propdr- 
fimn^e^ par consécfuenli» taté^àtté dU cbsinûs de lala- 

Mîtùde. . ! 

Ld fraction -^^ est le carré de 7-; le^ forces centrifuges 
^ans le même cercle' sont d'ailleurs entre elles' en raison 
inverse des carrés des durées des révolutions; il suit delà 
que si le mouvement de rotation de la terre était dix- 
sept fois plus rapide, ce qui supposerait la durée de sa 

, rév^hltion diurne de 1 h. 2t4' k peu près , la force cen- 
trifolié sous i'équateùr deviendrait deux cent quatre- 
vingt^^euf fois plus grande qu'elle ne l'est aujourd'hui ; 
elle serait donc égale à la pesanteur , et les corps res- 
teraient suspendus et en équilibre sous l'at^tion de ces 
deux forces* 

' j^ous avons supposé jusqu'ici la ten^e parfaitement 
spbériqijie ,, et la pesanteur constamment la même en 
tous les points de sa surface ; nous. verront bientôt que 
îa pesanteur varie S raison de la différçii^çe de la figvre 
de la terre à celle de la sphère ; la dimiuntion qui résulte 
dé cette cause dans l'intensité de la pesanteur des pôles 
à réquateur ^'ajoute à cell^ qui provient de la force 
centrifuge^ et varie G0ixmiie>elle proportionnellement au 
carré du cosinus delà latitude. La diminution totale de 
la peisanteur devient iainsî de ~ 3^ réqufii|epr;t . , 
Les deux proportions (a) et {b) renferment générale- 
, meixt toutes les lois des forces centrales , et il est facile. 
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dè'ie^ en fléânîre. OéA à Httygéiis que ton eu doit lai 
déeovLirette , inab il léei ârait donïiéés sâncA âéiâonsti^tion 
çft ne les avait considiéféés tjue dans le cerclé. Wewtoû en 
éteiidit la théorie à totitea les cburbes possibles, et il en 
cboclut les^ Idia géirfrrfes du mouvement sur ces couAes. 
En effet , observons que pai trois jpfoints pris sur une 
€Ourt)e quelconque , on peut toujours faire passer un 
cercle, et plus les peints sétoit? rapprochés, plus la cir- 
conférence appréichera de ëe cénfbndre avec la courf)e 
dans toute Tétendue de l'are* qui les sépare. Si les dis-* 
tances coinprisés entre leè*p(>uits* sîônt supposées înfini- 
Bvent petites^ le^ cercle passera par deux éléments con-> 
tigus de la cotnrbe fH deviendra ce- qtfeh géométrie on 
nomme cèrùlé osculiétèur* Uû corps ma fhit tane^couiiie 
^nekxmqué tend, à s'en ééàrter en' vertu dû tnouvement 
rectili^e^et oniferme qui lui est naturel. *Or, on peut 
toujours supposer qu'en chaque point de la courbé, le 
OMTps, pen^nt un instant infiniment petit, se meut sur 
la circonférence du cercle ôsculateur en ce point, sa force 
centrifuge eét, par conséquent, la même que si le mou- 
vement avait réellement lieu sur ce cercle, elle a donc 
pour mesure le carré de la vitesse divisé par le rayon du 
cerde osculateur. La. grandeur de ce rajdii change en 
chaque point de la trajectoire, ce qui montre que sur 
vme courbe difféi^ente du ^rtïè la ft>r<ce centriilige varie 
sans ces$e, tandis qu'elle eat coidstamm^i de même gran^ 
deur dans une orbite circulaire. ' 

I j4. L'analyse mathématique a fourni au^ géomètres 
tous les secours qui leur étaient nécessaires pour s'élever 
de la considération des lotis dU mouvement d'un point 
matériel^ k ceAe des mouvements d'un;sy^tàaaLedecorps Ués 
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entre eux d'une manière quelcpnqiç serait difficile, 
sans le. secours du calcul , de donner 3i^me l'idée des 
ts^oyenB qu'ils ont employés pour y parvenir ; mais on a 
déduit des formules de ^analyse plusieurs pripcipes gé- 
néraux qui s pbs^rven): dans les jmouvemants 4e tout . 
système de corps, et qu'il imparte de faire connaître» 
parce qu'ils §ont d'uniç app)icatipn inunédiate à la con* 
stitutioade notjce système planétaire, ^ 

Ces principes généraux du mouvement sont au nom- 
bre de quatre et peuvient s'énoncer ainsi : 

1^ Si un système de corps agissant les \ms sur les au- 
tres 4'Hi^nidivère qu^lcpnque, etsoumis à l'action d'une 
fçrce dirige yeraun ceptre fix^ n'est assujetti d'ailleurs 
à raçtiQn,4:?Hc^ne îbrce étranger^ o^u système, la somme 
des.^ir^ tr^^cées par.. les rayons vecteurs de$ difiérents 
corps du système sur un plan imm<d»ile passant, par le, 
point fixer,multip^iées respectivem^tpar les masses de 
cescor^is, çerapropprtioï|neU§^u^ temps. Ce théorème 
cQnst}tji^ le principe à»]ei conservation* d^ aire^. 

Si ioi^ ^s. corps n'étaient soumis qu'à leur action, mu-, 
tuell^ # qujil n'y eût poipt de centre d*actian , on pour- 
rait choisir 9}orsi.arkitraii:iQmftnt l'origine des, rayons 
vecteurs, et le principe précédent aurait lieu pour tous 
les points de Tespace. 

^ Si un syst^m^.de corp^ n'est soumis qu'à l'action 
mutuelle de. tout^ ses parties, et n'est sollicité p^r au- 
cune force étrangère, le cantre commun de gravité se 
meut en ligne droite, tt d'vn mouvement uniforme (1) ; 



* • . 



(Jj) On appellç centre^ de ^ravifé fi* micorp^ pu d'un, tystèine de 
corp9f lin point remarquable par lequel passe coostau^uientja résul- 
tante ûé toutéslesforde&.paraliète8; appliquées au système,' quelle que 



Wfifitnà^re ^w «oa «apuYOïai^iit seFA.Ie.méme que s'il 
^BffAéîsëaii ^!à i'impulsto^ priiaitive qui h lui a con^- 
'jaiimqpé(^ ainsi )âQi^> d^ Jaé«ie iju« fs^vl» loi 4^nertie 
-^{iaiskimiktéite) se p^MÎ» $aiUkl'jirlery^iitloiid'ui2e cause 
-4t^êkgè^9^i diiU9fet''IeiP€^:^mçnti(|n'itarçça, dejpépe 
feimiBplièi|aed9ioèd^p#.i3^>94^)raiCalteiïer le mouvement de 
-àoR 3sëiitre)4^^^(^1é fM()|i:.|^jiJ^ action 4e ^es parùi^ 
fjka:uii^9«lir,tefif llt|r»3 ?>t}^ftujit^t iK>|i3titu^ I^^ prijicipe 
de la conservation du.m0mf^m^nt¥t^fçï7W 4u cer^tf'e <fe 

i: ^^kijg4DiefUwSqudS^!^Ç:ilî)ie^t^:^ ^i agissent 
imr im:sjetëisie.âp7f^rp9>}l0 i^^yi^emen^ 4u c^^^itz^ de 
-^rttéidtt.ft^ièniie: «^ ^elinji^^ia ipfi §i tpus Je|i corps y 
•éta^esil oétnôs^rjcIjsàidutéE^lvI^ l<Ptr(^^ qiijtâaUicitent ^es 
^aoq»^]itt>4âaieftt;^ difMwfWi^nlLappH^iAée/^A i 
"i.. 9VI% 9iàaiQ)d\il&«or|vii inutUpIiée p^r le çiàtré de sa 
o«ileus)>)iat>o^qebte,i^M»pn9^^£:cê pr^ / $i le système 
-^e'iôohjkûi^idèËf a'eit/spwaB^is.qp'à T^^jUctti mutuelle 
-df kRit)^6dsf»iyi$ft'^ §:,4m attr^tioûs dirig^^Çï veç^ des 
-JceaiifiQaifîxes^alajftsIftP^ f^s^/oripes ylves^de? çogps qui le 
iii»|ip06^«cja^AÏ^ijQ^ri;e ,yiy^: tptajle^a^sy^èi^ej e^t cou- 
J*atanle]jda]»s, bio^so^^^ pii^^p^Ui^^Uir^ 4^; i^§ corps se- 
-^enit disl.r^ibts;£i;tf^^<^F9i$:.§^r, 4^ J^igu^ ,oja des sur- 
faces douuéèSiuii* piiwi{^i^feficfewade Ja consen^e^ion 

-ixie +C.3V ô!.»;î. t.'^;'.'"'-' ~ o .>aî;L>. ^a 'ijoJ ^ .. '. . , ." 
^.soft la direction ^u'on donne ^ceslorces, pourvu que Ton conserve 

leu^ pihranelisine^ La ^propnele qui caractérise ce poiât dans iti 
'^%>rt)^s'9bKdés qui ûé^oilt'so^lHri^ ^u'i ^BJé^iob^de 4a pesanteur, e^est 
K^qiul«,'il#il«upp9aK'Sxeli ]ALJ9(|I^l1e$^!Ç^.^^iïîbre d^ns toutes les 
.^pos/tion? qu*Qp-pçpt lu^ dopBier.; et^ en efiel;, dans ce cas la résul- 
tante de toutes" lès forcés appîîqûées aii corps vient passer par le 
p!6Wtfiieqtiifd«rBit$dn*««0a. - ' ' 



f 

^ 4* té^yfiiatriéirfô «t a^rniei^ ptiiiwf)e* peut' s'^ndfitW 
amsi^: kytiMë ^êimt^$ vh^*ditm'^y8tjpnè''defè0bp0y 

' ques'/^tt" sttppdkil^^te l&iaMIiMCcftqploiel^tc^mirgdans 
les effets iin'kûè ^r^(j^%>ie^9^àfêflto[^$>^(»slblia5 f^i^ 

Le principe de la conservation des aires a lied;» cpMt^e 
<fiie âôit ta diifêctiôtoî 4«r (âdâ ^#€&ti' cbàtdk pi^ui4>lan 
def^^ |i^c¥i^ij?1ttitfls fMlui' tofi^^tes ]ila»r4{tie4'oii peat 
métier ^r^tiâ^ iiiéfii€s^p(»ii^Vd^ l»i a*«i«f)q|firB «n rela^- 
ir^emeiit «li^tiëlîta^^t^tttt^ tes pro- 

jections des ra5^^tt^>irlgiièulfs;'lMriMpUé^ 

iéÉimé e^t àjità^é fiAS^âppm^s^tQ^wt fiahl^lui èbtqp^- 
^tm:iàh^jm^AtnÉ^^ îd'âèitewrpatai^iiiirf jb- 
tMI^ à4ui^]hs^â^,'-^tiëls^4]aé^*w4»trle^mc^^ 
pat*£fcul1éràf de (^é^ïi'de^ ^6rpè^éki4y9tAui9^p^os{ifKBLt 
dont tétr^V^^>tWt'teM^^^^oiM(ai,c;«dvqaiai0Bd 
sar ccHlsfida'ÀtkilÂ ^li^s^ppééieMfeià) Jdsâfe i|a ) dkéiAi» do» isys- 

Les quatre principes précédents s'obMâ*v•]lt\d^Ils^^Les 
déplacements de tout système de corps , mais c'est sur- 




' des' rêd«dbN:9^i^«datei;â}i6tid»i0eu^ d^^l^'câ^B^svalie^^^ 
que les cauiés sécôndUîrfe^, 'm^s'^kèfmé^^ 
résistances des milieux tray^KSi^„,gjqj,,.,^^i,;^i^v^ji^ si 
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souvent les mouvements des corps que nous observons 
sur la terre, et qui rendent leur calcul mathématique 
presque impossible, disparaissent ou deviennent tout-à- 
fait insensibles quand il ^'agit des corps célestes circu- 
lant dans l'immensité de l'espace, et nous n'observons 
plus alors que les effets des forces principales qui les 
aliiment. 
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' : • CHAPITRÉ n; . 

D£8 FOkiCES QUI rROHUISENT LES MOUVEMENTS CELESTES , 

ou 
LOI DE LA C^RAVITATION UNIVERSELLE. 

Jtecherche de la cause qui fait décrire aux planètes , 
aux comètes et aux satellites , des orbites elliptiques. 
— - Grai^itqtion unii^erselle. — La pesanteur terrestre 
n'est qu'un cas paiticulier de cette grande loi de la 
nature, — Conséquences qui s^en déduisent. 



I j5. Après avoir rappelé, 3ansle chapitre précédent, les 
principes généraux de la mécanique, nous allons en faire 
lapplication aux mouvements célestes. Nous montrerons 
d abord comment les beaux théorèmes d'Huygens , sur 
les forces centrales, rapprochés des lois de Kepler sur les 
mouvements de translation des planètes, condui§irent 
Newton à la découverte de la grande loi de la pesanteur 
universelle. Nous verrons ensuite comment cette loi, 
combinée avec les principes généraux de la mécanique, 
suffit pour rendre raison des moindres variations obser- 
vées dans les dispositions du système solaire. 
' Puisque les planètes se meuvent sur des courbes , en 
vertu du principe de l'inertie de la matière , il doit exis- 
ter une puissance inconnue qui les retient dans leurs or-^ 
' bites, et les empêche à chaque instant de s'échapper. 



suivant Iji ligne droite <];ue,tout corps ahandonné à lui- 
méipe.tend.a décrire df Ba.oaturé. t)e ce quç les orbes 
planétaires sont des C(}urbe8,rentr3ntes, on peut encore 
conclure ^ue le fover des forces gui les sollicitent est si- 
tâé dans l'int^neuf de ces courbes. Mais, pouf aller ^lus 
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lenEs , puisqu'ils ont même basD AC , et que leurs som- 
mets sont'situes sur uçe même ligne parallèle à la base ; 
d'ailleurs , les triangles ACm et A^IVL .sont équiralleittâ , 
rohtm^ ayant m^me basé et même Iiaiiteur.;,le triangle 



point A, <»! la planète se troore dans sa plus grande pooii* 
mité du soleil, etapUiOelt {xnntS^'où ^eeH est à sa plus 
l^nde dSstaope; Il*e8tid<ab<»rié^4dut](iqae; p«isqae*Ié9 
raybnrv«i€tem*^ tônteA àugm^ititnt en allant dn 
Ue^^i^rafi^bétfes tr&M q^«^ lu ¥itftSM «te la ^pknèle 
Hidiii8'a»iisidéralile'Va^0lef 'deifiief ^oint «pMvatslsipn^ 
nii«^, poctr ^uè4eift*8ttlHFtâcèS'4iéGrH«ËSiSièat toi^^ * 

en^empségâHr; conlbfmiSmcffit àla'pretnièneloideKjeptori . 
Or\46^ vitesses migmenCeatn^vc le» forces ^^foi les |Hnc^abt 
sent ; il résulte donc de la nature des courbes tpiedéciîiKBi 
les planètes, qneFintrâ^tédsla foroe attractive qui le» 
sdKorle vers ie Si^eft dôit'dliKVHier <;«iflmd leovdktaâce 
à fisl attnef aiq;niients ,: i^„ réâproqueiMsU, *eQA ^i^ 
mente cpiand-oetU» distaBog^Amiiiiic, « •• . 

GMnpavQi» la loi de ce» vahatiODS dMS»lds deux point» 
de Forbite les plus remarqa&Uliôsv cT^^SJti^àrdir&âu pari^ 
bélie et à rapbélie.^Nous fMro&S'VU que, tout mouvement 
étant de sa .nature rectiligne e$ uniforme , tout corps 
qui se meut sur une courbe^a une tendance qui le porte 
à chaque instant à s'échapper par la tangente à Torbite 
qu^il décrit ; cette tendance est ce que nous avons homme 
la force centrifuger,' fit elle » pour mesure^ n" 173, le 
earr^de la vitesse dn mobile , en cfaa£|ue point de sa tira-* 
jectoîrtf, "diVrsépar le tà^^ du 'Cetcle è^cdlatcur qui 
lui cbhres^lid.^^Ek' cobHjiri^'d^FefHp^ étant k naiéme 
atr pérîhiffliè t?t*à-fàj)(hféllè',1é^ rayons des- cèfdès 09ctib^ 
teurs^bnt aussi les méùiesV l^s forces centrifuges iSè la 
planète en ces deux points sont doiic entre elles cômine 
les carrés tles vitesses , c^eét«à«Mlire qu^en iiomtiiant/ 
et f les forces cehtritugès au périhâie et à Tapfaâie, et 
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» * * 

iécaâtH jAaastàte dam XwiM A» len^$Jdyr^H>Ue.qjrt au 
pÊribétie et i rafJbéJift»;^ ^fài?.S ttit'Je^ r^y^iaé rac- . 
tevoa c^ se f appcnrièirt à C9t,d^w l^f^tetl^ MCteur^ellj^ ^ 
Xkfoe ASi^. pourra, ét^e oHieidjére ic<wwte 4U(i ^e^teur eir^ > 
cukife^el ilaur)a^^paiiriiie$»^ift'x;4«mÀ3iif^€i:&e^te« 
dUptique BS^^aiftraipoii^ istasui^ ^ W;s^'^ ^ par la loi 4^ 

Netts avons dés^|iépsr v ètVle6 tilesses absolo» 
âe 4a plaaète^mi péHbétfe et^ L'apholicj ces rrtteslBf» 
sont entre elles comme les espaces paÉcetttis: dons Totâté 
de lemps^ ob a donc i>, : f ' î î- R» : RV, et ^Mir «anségnonA, 
en vcrtttderéqttalioia pi»éôédepte s 

ou bien en élevant tous lés termes au carr^ : ' 
la proportion (a) en vertu de celle-ci devient : 

P^f au p^ribéye ej à,l aplié|i||;, Ja ft>rç« c^ntriifijge esp , 
ésidemi^^j^t égale à latçi^p^ i^ ^a plîn^e veij^.le; 
^QL^,,p^is<{ue,c^ 4^UJ^ for<^ W^t dii;igées ^m. la^m^fi 
lij^ d^roite et doivc^sç faixte équi]iil>rf . Los fqrçf^^e^ 

C|uçr4^e9 ^yôns vec^ep's R içt R'. ^ , . , ,,,. ,i. 

L'analogie iious pef^i^trait dé}a jl'étendpç la méœ^; 
loi à tç^s lespo^ts de l'orbite çUiptîq^ ; mais Vaoaljde 
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mathématique a montré qu'en effet cette loi, que nous 
venons de vérifier dans deux points partîttftiers , est gé- 
nérale, et qu'elle s'exerce de la même ttMàfJtkk it toutes 
les distances de la planète au soleil, c^ést-à-chre que la 
tendance des planètes vers cet astre augmente ou diminue 
en raison inverse du carré de leurs distances à son centre* 
1 76. Comparons enfin les variations dé la force centrale 
en passant d'une planète à une autre» Supposons d'abord 
que les planètes se meuvent dans des orbitps circulaires , 
ce qui s'éloigne peu de la vérité,, puisque nous avons vu 
que les ellipses planétaireiis étaient toutes très-pet^ ex- 
centriques. On sait, d'après la théorie des forces centrales 
(p. 4^9), que si deux corps se meuvent dans des cercles 
concentriques, les forces qui les animent seront entre elles 
comme les rayons des cercles divisés par les carrés des 
temps des révolutions , c'est-à-dire que si F et y* repré- 
sentent les forces centrales des deux nu)biles de même 
poids, R et ries rayons des cercles qu'ils décrivent, et T- 
et t les temps de leurs révolutionis , on aura la pro- 
portion : 



F :/ :: - • 






Mais d'après la troisième loi de Kepler , les carrés 
des temps des- réi^olutions sont comme les cubes des 
grands axes des orbites; en supposant les orbes circu- 
laires , on aura donc : 

r \ 

En divisant la première proportion par la seconde , 
on en déduit *. 

* 

F • / •• i : i. 
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elles seraient les mêmes, paur deux t>laiietes eg^alemeiit 

ï Amsi donc, rcbacune qesiois observées aansJes.revo- 
lutiem des corps jcelestes nous révèle im des pnndpes 
de leiirsQiotivçnients» et npus sommes conduits, par une 

suite de raisonnements rigoureux, a ces troia. résultats 

••"• .' * ':S I >j'i"x'*'"î f '^"'•^v ^^'^' ^'>\ ^^iîvioly ^, iun ^ 
qui sont la Qiei de tous les.mouvemeûts celèsteè. V 
^*^ -''V.' *"'V ->Ji^^^J rflt>irJ^ 89Tn>làffrJ.j fts;.*ifTK^ol ^jù» 
l** Lesvlanètes sont retenues dans.ieurs^ orbites par 



r^ Lyette tenaance auemente aimna la planète ap- 
proche, au soleil: elle iuminue.guana elle s en eloisne\ 
et (a loi de ces augmentations et ne ces diminutions est 
celle du rapport Muerse au carre des distances.^, . 
^ 3"* i'O'fQrcequi sollicite les planètes uers le soljéît est 
/a rnémepour foiftes supposées à égales distances de cet 
astre, et elle ne ^arie d'une planète à une autre qu% 
raison de la différence de teuf^Moignement du soleil, 

178c ^et^(,t€^aqçe qui^^p^j^ç^ 1^ j^J^p^t^^ y^çs le 
,^lrfeil,sÇi^pqWï^«?'fWWfo^^^^ .^quî règlent s^n 

.j^a^Q^^(9:weAfle^l;^es4^y?^^}^^ 
venons de parvenir à ces lois pàr.u^.s,uil^^^;^'inductipnfs 
très-vraisemblables^apadoutç, optais quoique ceUe mé- 
thode soit souvent utile dans Ta recherche des vérité? 

, pbjreiques , ^e nei juiffîsai^ paà pour meiU^e à ïal^i de 
toute objection les principesibndamen taux d'imÈilJiéo^^e 
aussi importante que cellei ^e la gravitation. Pour les 
démontrer d'une manière incontestable, il faudrait proù- 

33* 
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Ter que la tendance des planètes vers le soleil suit en 
effet la même loi dans tous les points de leurs ellipses 
qu'au périhélie et à l'aphélie, et qu'elle ne varie d'une 
planète à une autre qu'à raison des distances au soleil , 
quelle que soit d'ailleurs l'excentricité de leurs orbites. 
C'est ce que Newton a fait le premier ; il commença par 
chercher l'expression de la force qui, dirigée vers un 
centre fixe, fait décrire une ellipse au mobile qu'elle sol- 
licite , et il prouva qu'en effet cetjte force est réciproque 
au carré du rayon vecteur. Il fit voir ensuite que la loi 
«de la proportionnalité des Carrés des temps aux cubes 
des grands axes entraîne la conséquence que cette force 
ne varie d'une planète à une autre qu'à raison de son 
éloignement du soleil , en sorte qu'elle serait la même 
pour toutes les planètes placées à égale distance.de cet 
astre (1). 

Deux' planètes supposées également éloignées du soleil 
seraient donc attirées vers lui par des forces égales , et, 
abandonnées à elles-mêmes, elles s'y précipiteraient 
avec la même vitesse ; l'intensité de la force motrice de 
chaque planète est donc enfbore proportionnelle à sa 
masse , comme les poids des corps matériels à la surface 
de la terre. 

Ces beaux résultats avaient d'abord été déduits par 
Newton de simples considérations géométriques ; ils ont 
été pleinement confirmés depuis, lorsque les progrès 
des sciences mathématiques ont permis d'appliquer à 
la théorie de la gravitation de^ méthodes plus savantes. 
En renversant le problème et en cherchant quelle est 

(1) Voir la note 6. 
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la courbe qu'une force réciproque au carré des distances 
fait décrire à un mobile , Tanalyse qui embrasse dans sa 
gàaéralité tous les effets dépendants d'une même cause, 
a montré que cette courbe peut être une section cohique 
quelconque , c'est-à-dire , non-seulement une ellipse , 
mais encore une parabole ou une hyperbole. La nature 
de la courbe dépend du rapport qui existe entre le mou- 
vement primitif de projection et la force attractive ; sa 
figure 9 de la direction suivant laquelle ce mouvement a 
été imprimé au mobile. Il peut donc exister des astres 
qui se meuvent sur des orbites paraboliques ou hyper- 
boliques ; mais comme ces courbes s'étendent à rinfini , 
ces astres ne seraient visibles pour nous qu'une seule 
fois lorsqu'ils reviendraient dans le voisinage du soleil , 
ils s'éloigneraient ensuite indéfiniment sans que nous 
pussions les suivre dans Timmensité des cieux. Ils n'au- 
raidit donc pas pour l'astronome l'intérêt qui s'attache 
aux astres qui circulent dans des orbites fermées, les 
seuls dont les retours soient assurés et dont l'étude 
puisse être pour nous de quelque utilité. 

Newton a étendu aux comètes les lois qui régissent 
les mouvements des planètes autour du soleil. En effet, 
on a vu que, dans la partie de leur cours où nous pou- 
vons les observer, la proportionnalité des aires au temps 
employé à le» décrire est exactement observée , ce qui 
annonce que la force qui. les sollicite est dirigée vers 
le centre du soleil. Leurs orbites sont en général des 
ellipses très-excentriques, qui se confondent sensible- 
ment avec des arcs de parabole, dont le soleil occupe le 
foyer, lorsqu'elles se rapprochent de leur périhélie, seul 
point de leur orbite où nous puissions les apercevoir 



l^tmÂnt^ k cet àiië: mÈril'lSiykï^tltmai^e^ 
décrites par leurs ray6fas^ vfectetirs supposé^ îâ loî' îîiéV^ 
carres dék i^êvolutîôtis proportiouneïs au^ cubes de^'^^ 
grands axes \ ce qui indïctiie que cette force' ne-^ikê^ 
d'une coEàête* à une autre comète, ou d'une comète U^^ 
une |ildnète , que pair lèè distancés différentes où elles' 
sont du soleil '' '^'^ 

Les lois dé Keblér s^ofeervent encore dWns le^ mouVe- 
méiits des satellites atitôur déléitir5plànètes;etr6n péurei^' 
dédùita leç mémbà donséquéncds feiatiVémient aux ionien ' ' 
qui les animent. Les satellites circulent d'ailleurs autour 
d|)»afdaïlÀ t^râfr-pect près «xauiiieletiri^phiiièlesiBUeaf nléiàéë^ 
sal^'cela leui^s mduvements8erâiej[it as^jetrtis à des iffé- ' 
gaïités très-sensiBlës que ro^servation n'a pas indiqi;éi99iV 
ainsi^'en même i:emps que les satellites se meuvent autour 
de leurs ptanèies. le ^ysitème .entier de la rjanète etdeieè , 
satellites est emporté d!u^ mouy^n^ent cpnunjin dani9 l^s-^.^- 
pace et retei;iu par la même force vers le ^ojeil, en SQrtjj^ ^ 
q^çrl^$ jii)iC»yi^çmwjl^]^^ pas ra^^t ai ; 

la. j^màle^^^on b les tetètàts è t«è9-peu prèsr que «i elle était s^ 
en repos et que si c'es.satèllites n'o1>éissaient qu'à Faction' * 
qu^^^^çe #Jjir.n€*^«v JA ^feiApOçnclttpe^ç-là^ qw^l^o^ 
saJ^^^it^,j5ft^^^Jiçé«ï fc^ïs^l^j Q^tri^jd^i fiolcâlr pâk- ,df». ., 

foj:p^^,^rQq}ije^^^^,çftpr^4çs.dw*Wfi^ î i . -Mpo .^ 

c^^LesKpknèkçBrlet oomètes et'ks'^sftlelMtes^'^oQt doanp'^^ 

assujettis ,St la mtoie loi àë ^v&yitàïi6à vers le soleîl , i^t?*^ ' 

sesméfetlqaab dans J'4oÈiionJdes^^{dràète9«tjBrië^ 8ateUite8v^< ^ 
ou'ffllé è'exeit:e delà ^rilêttè maiiière: d^yt.'a^illiéui^s Ùk ^ 
principe généralement admis en physique, que la reaction 
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est toujours égale et contraire à Taction (1); les plauètes 
et les comètes réagissent donc sur le soleil et l^attirent 
comme elles en sont attirées; les satellites réagissent 
suivant la même loi sur leurs planètes et sur le soleil, 
et la gravitation de tous les corps célestes les uns vers 
les autres doit être regardée comme un principe incon- 
testable qui résulte directement de l'observation de leurs 
mouvements. 

Cette force d'attraction dont sont doués tous les corps 
du système solaire nestpjis une propriété qui leur ap- 
partienne en masse; elle pénètre également toutes leurs 

(I) Soit M la masse dn soleil, m celle d'une planète quelconque, 
r leur distance mutuelle, la force motrice produite par Tattrac- 
tiou du soleil sur la planète sera firM ,. à Tunité de distance , 

et*^^ à la distance r, y* représentant un coefficient constant, qui 

dépend du pouvoir attractif dont la matière est douée. De même , 
la force motrice du soleil , résultant de laction de la planète, 

sera*^^' et comme ces deux forces sont égales et directement op- 

posées , il s'ensuit que chaque planète exerce sur le soleil une réac- 
tion égale et, contraire à Faction qu elle en éprouve. Mais les eflets 
qui résulteront de ces deux actions seront fort différent^, ^n effet , 
les forces motrices ont pour mesure les produits des vitesses qu'elles 
produisent dans un instant infiniment petit , par les masses des 
corps auxquels elles sont appliquées; les vitesses que la même force 

motrice*—^ imprimera au soleil et à la planète Seront donc réci- 
proquement proportionnelles à leurs masses M et m , et par con- 
séquent les espaces qu'ils parcourront en s*avançant l'un vers 
l'autre seront entre eux dans le même rapport ; or , comme les- 
masses des planètes sont toutes très-petites relativement à celle du 
soleil , il s'ensuit que l'attraction du soleil produira dans un temps 
donné des variations considérables dans les positions des planètes , 
tandis qu'il ne restera de Jeur réaction sur cet astre qn& 
des déplacements à peu près insensibles. 



r 



;)ti!éto')cefefce>gf»iwJer,îoirdÉ la Dat^r^^ sfvroif -^qi^e.fciKge^ ^ 

-V' i ii'jt^j Lat pesanteur' f{tii*iatt>leîftbek* lesnoei^paà Ja «ip-ia^e 
odâhbi lerire n^|> «lie^xaémei ({u'on )t3a3?ipôl^tioi]4i<er de 
(>bâtlbe4oi/gébéràle> Sa ^ffet, la pestateuiî'toiresftr^ ^t 
,hne( força 4Q^ni^e ^^ture <fue ^^dOle^qm iâ«ttic&te les pla- 
nètes vers le soleil et les satellites vers les «ea^ires de 
leur^, ,pkpj^te§,: ell^ pç;xètre <ïq mêqie tpjijtes les parties 
de la matière; elle est de même proportionnelle aux 
-.rroassçfijifH,, pJ^çéftid^k^Jli ^tide, to^s les ^ç(3ffpÇrfîJU^ nous 
i ro^Béi69Qa8r«ie'pfl4<ÉpiiÈr|ii«]^t v^se la ileprei a;?eQ l^mâpe 
j ité^Bssfevtn^ {419R^-y^^;^ireî^p4HepcWip»0(ip^ ^e V^i/i>n 
^)jiËrlaf{fesaintâiipdM&i^tirineml^qu^ 
-odq hi teMe.* tès^iAitaiw^içlUîsqiaçUeatil.wtUs ^et pi^i»itf 
rtrd>&ttdfiîdrç sdnit trcq)Rp(^jti(ik)nsidiérables^ jl ^^yraih»! ^ur 
sfifàeniioiis.puisèiaùs di^rminer. pa^ {F^fes^vatijoaAÎ^a Jbi 
oldsricette diniimitioB»),93^it4^U9t(}^i«fOnS)'da;l§ l^ v^ouy^e- 
-aéientde transl^ti^ijciefk {U^ ^i^durt^deja terre j^ yn 
-^imojeii lacife dfe'iMèmi^ltrQr^oii^riâc^lîM^iiVec celle des 
j{a|^trart:tJoiaâicéleste|i^^£ji cfi^t^^^itpposl^ii^ que la pés^àteur 
^jpsvjiesirQ s'étende juiq«<Tàt;khiô^ ^W îsuiyaot la Ici fh di- 
j bniautiod de la^^na^ té|)U]|K€K^ss|fte99n( fhiG^, ^ ^^ ^^u]?£ace 
r éeytSL iàmber ieecs la terrer prék^iséioeaHrde la/nai;âBpi.e tbau- 
titémïï (|Ée> tobo^raatr^aaparjhi aiiémetjfeetao^s, Ift hnief ^baoï- 
, lâccnttéè à'btleè'taéaiey fli'làlifbr'cè ^tfi lu retient ^dàii^, son 
^tirl^i te^ et Jddle^ iquirfaiil^G^nlbbrlesnoiqftôÀ la^u]rfacQ.f(f la 
terre sont deux forces de même nature. Or, c'est ce qu'un 
calcul très-simple confirme exactèKSeÉt; '^ * 



DASÏftOllOMU:. jtl^ 

f En etfc^^'t^je«]^éi^âcis»^du-'p4mdttl^tn4^ que la 

^èM^tft §Ait ééenté ^mcootpk ^^^eés près dé k sar- 
'fi^eis ck^>l» tme V*,90448 danèr^la premièi» secoiade 
d^^leut^'elmte; tidtt8^sUf>poioi]p&^e rioNieiisèlé de cette 
force varie >en raison imrerse du* carré dies distances au 
oefilirecb la terre? la distance moyentie de taluBeà ce 
œntvetestdedOvSlft-l rayons terresipes^ ei^nommÀntdonc 
fi la Imutc^p >dèni^iiB «tor^f»' opiacé i»:ki >distahce <lela 
ltttiel€ttfcbei^»rtV4Ears;la terreteix l'''de temp», on aura la 
prUpdrtiôiï t' î : : . m^ ^ 

' (.60,3lil)' ri':: ^^mi.g ;'/*'= O",O0 134855. 

''CMtt>dtëM cette quantitétà la hauteur dont Tatirac- 

tidfi feit totol>èr 4a kmé darm* le inème intervalle. Soit 

ABCÏ) t/%.«8) f orbite dé lalunfe; AB l'arc très-petit 

îîu'ellè'décfrit dams une secondev'AM' serait la quantité 

thmt' ëHè s'aTûneôririt vers la terre* sàn» la' force de pro- 

jeùtioii^ qâi 'la maintient dans 'son ôi^bite;- c'est donc 

la hatitéur ûatA Tattraction fait totnber la Ittse dans 

^ne «eëdnde de temps. AM est ce quevFon nomme le 

^inuà * ^rse de l%re AB t en supposant cet arc trës- 

|tetit et en le désignant par rs , r étant le rayon ducerde 

ABGD, on a AM«=fr/(4)^ L'espace angulaire que 

' la luné parcourt da%rs ^'iiMieriraDe d'ininéi^pcbnde de temps 

Wiit de<>^,549«r et le^niyoïi' -de iîwbe lunaire est de 

'88%ââia0$^^ilv«nin>« On trouve ainsi : AM s» Op, 

^^^00f9ê00, valeur à 'trè84penr pràs «gale à la valeur 

• précédente éeh^ et qui n'en di&èrey lOtupeut le supposer , 

que par les quiqitités 'négligées 'dans le taleuV, telles 

(l) Voir la note,, ifK|g.,4f)y\' i i .i; t\. /. i 



sso 






La^u^pç pèse d<;^jc yef^i J^^ terr^ comixi^J«^lx«fis.zioihéé«I 
riel^ ^Ucé& à sfi ^urfaçje.H jcn çst de-ïnâinedie itouaJtev 
satellites j>^|: FcTppqrt à, l(B,^rs. p]ajjiète«<4r€€pectiva^v;iètJ.i 
des planèties rçlHtiyemeQt ^iq.^oleiL I^rp<^aQtQiirjtef>^ 
resti-e nest.dpnc cjj^.Vi;i,,^s.,pHrtiçi4ier d'One^pTopnétéiî 
attractive (j[on,t f/^çt;(^pé^ tom ,liBs,io<»pf ciéfestcsv'tt 
c esj; celjte analo^îç r|Çfwr(iy,ée^pp^rii^ pi5$mi4TO fo^svfi•lt^ 
JVëwton qui lui fi tiK)mmer, cette t^i^ilaQf^^tfittQiiiJtpUfirW' 
corpsde la nature jeg wa^ y,^^:lp^,^utjj<e^'^.iya«itflÉ*o»j6)aii 

recipnn^îtife jp^i; q.ij^el^f^gi^îj^sjlji^aaeiiçfticfeiçetlîe foittmiaBiï 

<^f rche, ^(jui pst ^plHf,d^49Ç[tf ip^,4^4^rp%siQi»«p»jie j 
rastronomie^^ fl J^^f^f^^^^li,gçfffl^t,1^d^^mtiit;iC^^ 
les phénomèbes célestes s'acço9]^i^iU><^%ieiie{jQûnli|[ip;i 
si cette force d^attraiç^iii^.^^itirfi^jSfla^tliirtî fropriéflé 
inhérente à la n^^fjièf ç^^ ^f,.fti4Jç^<jlft,pl^[%^ô,;t<fiîialiaQ! : 
soit dans sou intensité , soit danis sa direction vers ^ç 
certCre éiX yieéj^^'^^ 

raou^rèm^Pits 4ês; jplop.^;!^ |4, 4^j«d(}^il€»s des léiaégaMlw^^ :j 
eadé^^^oird amoi9u4|i«edtc]Ja6^'ofeM(àflVatioil'tiûii^ ^é- " 




niqu6««;pûMr ^ >W)ir.iréfi(ulter flfJute^lesfJttfWiiMftiïÉfès'ylëS' ' 
nio«v«âm««fs plrflVétftir»éè/"ef qti'ïl hy a pas uW sçwle. 
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soit parvenu a déterminer par ce moyen et les causes ^t 
leèikBS.<Lat<|]fétir$êS[l j>u même devancer souvefnî r^tsèr- 
vttlioii 'et décolivrtr'ëafls lefe 'motiVetnent^ célésïe^.ues 
inégabtéà nout'eUes q^i nè'se nikii)festeroiit Vjue ^ians, 
desjtenpS irèsfeUHgr^s , et qui nacqUièrront que* par 
làtidiiTée des si^leS' tout lëUr uJëvelbpbemerit. * 
:Poar expliquer Je doublé ihbuvèmént ae translation 



t ^■^'' v> 



et dp rotation* V*é& plafaètèslqiri Ùôtiâ a paru d'albord si^ 
compliqué^ » istïfflt' âë èVi^tldrfet' <iU'ëlle^^Unt r^cu^'â'fô-^ 
rigine iaie4i&|iillisk>k)'^^iuire qtn né passait pas par 
leur centre de gravité (1). Le gfilîûd principe ae la 
pesaRntéup uni Versellé U£fe fois^ atlù^i^ ; ' on voit èiisùi te 
toas : les phéndmèntB céleste*' is^ëii dëdàïi-e sans peine , . 
et KastBonoiftie» '^hysiqu'e ri'iîtf plus qu'un vaste pro- , 
blème-de lii^ttittiqU^^ôht le igébbiètré petit suivre le*'* 
mcandres détails! iiveclé fe^ul" secours du (iklcul^ tan<i'Ts* 
que ra^trôuctoiiè 'pi'aliqué est^'iticéssammênt occupée 
à Augmenta la ma^sedes bdiine^ ôbsërvïilîoils, pour- 
fouFBdr à la théorie le^ clonneés ûùhï ielte a besoin ^Ivr \ 
rappUcatioÉi de Beô formulée. '^^ ^'' ' '""^^^ "f 

En vertu de letfr aclifon niutrielTé^lës uries sur les mt-' 

■ \ ■ 

très , les planèti^doitent's'éisîai'tei- des otites elliptiques' 

(i) D après les lois, de la ipëcaniqiie , $j p^^i^or^s <jlj^^g^i;e ^ffpfci') 
coùq&e 'reçoit une impiilsioii qui hé passe pas'pai^son centre de 
§;rftTité, ce eéi«li»é'Mra èkll|]iâttédai» 1 espàèe tàïàthè si l*inipu)sioQ^ 
lui étfiit dirxs(;tei^^^9PpU4li4^t>lH{lec»rps prendra at^uf'dè'té'^^ 
point le méma, mouvement que s'il ^tait Jir^jpobile. En s^p^n(jl^>;. 
teife une qphere homogène , on trouve qu'en vertu du rapport qui -; 
exifleeiitréla vitesse angulafre de rotation de cette planète et sa vi- 
tesse de r4y^lf^Htfi(A|^^r,dn>olcil^kl. distance de la directieû'tlè' • 
l'impulsion primitive à son centr^ a dû êtiie à très^peu près é^ph' . 
imï6o*tlë soii rriyAn. ' 



tfi^ cPii ^Uih'Oesi et tpii wri^f^ eatffidt;^ etJc imsùah 
vèmisht ellijytiqt^ sHp{)0^ pat Kepler vlvx plàttète» «Te»! 
qirlàppros^imarïf i uiE^ev'oii»»ervàtiôn phis rigocii>ea»e moiiK ' 
m ^ueles fneuvemenrts' dés planètes, deS'Comètcsketdes 
âlidiftés ëèùtëùdmis à'dfes pettu^b^itkim <pii nd peisfieiii 
élré qme te0èt'âe letit^Mftiaetkx0S«riHue)le8.Gepei>datiti« 
comme les actions des planètes les n'nes sur les antres 
ïtint; |>fo^flk>mnèll)es U Ic^rs masses ,^etqtie désarmasses 
saki kxtréhïfïateBî petîtesr rekithrenïent ans forccsh ppkt^^ 
bîpS»Tés<|tiHeé znimtJii ;> dlâsUe peurent i^tf^altéver 'Ic^ 
¥èiâènt Ja ferme et la poéMonfdes en^bkersiaiiff «n chaan 
~^ *hi nattftre c^ sans IreuMek* siensiMemént lestkliadEn 
iAonremessi elliptftfiiei CT^si » eii eflet, oe q«ie le^eoli^ 
¥i:fl»sé]^VatiDn constatent. Il en est de n^edessalellilefti 
b!ifôii'dbéi^ai^nt qu^à 1 {ietî^M de ktmtsplaBèles respcotit- 
?OTSM^tt^iiift6fciw dir jqJtU.4t?Ât idjeatiflucm^t la même 
^r k')>ta0ète'et'è«nr«es^ateIiites^ ik^snivraient exacle^ 
ment ïès Ipî's clû mouTefcènt élli ptitfUeitoaîs la diff ièrenee 
iàtiêU^m^ùmdM -Wei) çt, J^HfSjiaçtipi^s récjproqu^s,çâ usent 
-^ims teiir inardie.d9siinc^Uiési^isdsiit sur tout, se^ 
'bleô. dabs les niôUvèméntîéMës 'saitttiUteii'de iFtoher-et 
.4jni§,Je «iQuvjçTOent.de lia; lune- 

' "' 'Réonies par leuiss a4tractiaosinutiieIIes> le^ molécules 
' 58164 t^es'dbrps célestes.se cb«npos6ïit ont dû ftHrmeî' d'à- 
^'bdt'd tmèbiass^ ht peu prè^isphérîqtte^^miaîs^leQrmoiiw* 




^l »ibd^%tMrcbde6icoJ(pslpélefttc»nfctaxit:pInsspIiérique» la 
^/ {Résultante ,(ié leurs flctknis mùti»^ll0stlDi'a pjus^p^^éjexac- 



kmésà%j^imf'^9j^ii^gi^^ (i),. et il a^ dii e^.n^p^ 
hâte ?aa^4e jrotaiêésiNy|c'€3l, ù^/pjxémmèxïi^ qui prodogil 
> »£iifii>vlWlioïi yiégiflb dfi ^<^U et 4^ ia, iiinf sur Jkf 

mène du fiki% et du jpcflux'de jla mer» ., . , ' -r 
^^AioeidonO) aiprè»jtaiitd^â^Ie$4t^ei:reurf fi 4f tei^r 
t«Ëwp»kifptiotiiieM$e»,VQb^yaiic^^tle^ti^^ 

àiUtiùimeril^^yMm^àoi^^i^^^é mp|i¥e^e^tj9 def ççirf9 

sÉiiMiiasail: des* effets*^ leur Qau$f,'«'éfeva{j?iftqu'^l^ Ji(^. 
911^ nmple qàô ^ajénde deitqi^a Cf^ç^^nouy^meats, Sv^ 
^éme plein de sagacité d)3G0iA;y£it:£^'l msfaatk:Hj^'/s€;(^^ 

'^(ï)'Vewiôn, ert ^eteriiîidant pat TÎaiïafyêè ië-nioâc d^âtUm' dis^ 
-^Êiit^i a<ëié^ccmlkltt'anx rësi^Xato^TA^iSj: Pili^tj^qiiïf sjtiié- 
^iw^l^t^t^i^nc t|*iuie ipl^prç-ejrçivse est .également attiré c^Joates 
jgarts , et demeure pi^r conséquent en équilibre en quelque endroit 
'qu'it soft placé , sHl n est soùmii qu*au3C tittraetMns êéi dément» 
xlè'là'iBpfa^ , iappdfcées v<eifxri»i|Bfpa»t^.pit)]y)tMfW^ 
^i^^i0t^^e^s. iQeUe prqpf^sitioa e«l; JEafyijljej Vitrifier .^ En ^et.s^^ 

(Jig. 92 y le point situé dans T^intériçur de la couche sphérique 

ABCp} considérons les deux éléments Aa éC B& placés atÉc èx- 
'^kt!^ëà'êe\a'é^[^i^ M^h^'^^o^mt^kêi^tÉtilm^ nûlir^leurs 

jiHavseiM p0iiÀ.O, ||i%^^f^^iqai»5f|R7^ çsçpf c^nt, spi; fle. j^^^ 

i8roiitiTcapeatwrwpen^epipHtt»éefrpftrî^ et ^ r m^ la :co^clle ^ta»t 

ipt^ii^t' de même déntîté .6t^4em4iip^ ép^Âsse^r, les. qi£^^9es m^ et 
m' des deux éléments sont ftntre elles comme leurs bases ou comme 
lès carrés de letirs rayons Aà et B5. K^aié à cause des triangles sem- 
blables AOa et BOb , on a Aa> : BA^ : : r> : H< f on «iva' doàc 

m.t>**<i:Và î r'* ; 0t par «onaéi^t -^«I^.Lèii^taîfc sftrtit le 

4itfâoaèf^t^eltei^e3'Mt:U;pwltMii Û9'iti»ikah0 AQ0v«arii}ttf^^«*à 
chaque élément A de la couche répond un cléBoient B qui annule 
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qui les unit «itra eux^et en saisit toutes les consé- 
quences ; mais l'analyse algébrique n'était point alors 
assez avancée pour donner à de simples inductions tous 
les caractères d'évidence nécessaires pour frapper les 
yeux du vulgaire. Newton laissa à ses successeurs le soin 
d'achever son ouvrage. Un siècle de tnivaux a suffi à 
peine pour accomplir cette tâche; mais à mesure que 
lanalyse s'est perfectionnée, et que les. observations 
astronomiques ont été plus exactes, les petites diffé- 
rences que pouvaient présenter les résultats de ces deux 
manières d'arriver à 1a. connaissance des mouvements 
célestes, ont successivement disparu, et les. géomètres ont 
enfin donné à la loi de la gravitation universelle le. plus 
grand degré de certitude dont les théories humaines soient 
susceptibles, le parfait ^iccord des conséquences qui s'en 
déduisent avec les phénomènes observés. 

Nous lâcherons d'indiquer dans les chapitres suivants, 
autant que les bornes de cet ouvrage le permettent, par 
quelle suite d'heureux efforts ce but a pu enfin être 
atteint. 

son action: Tattraction de la couche entière est donc nulle, et le 
point O demeure en équilibre. 

2** L'attraction qu'une couche sphérique homogène, on composée 
de couches concentriques dont )a densité varie de Tune à Fautre 
suivant une lot quelconque , exerce sur un point extérieur, est la 
même que si sa masse entière était réunie à son centre. Cette pro- 
position est encore vraie pour un corps de figure quelconque, 
lorsqu'on suppose que la distance du poin^ attiré est extrêmement 
grande relativement aux dimensions du corpsattirant ; elle sera donc 
d'autant plus exacte relativement à un s/stème decorpsdootoncou' 
sidérera les actions réciproques, qu'ils seront plus éloignés entre eux 
et ^ rapprocheront davantage de M figure sphérique. Nous verrons 
que , sous ce double rapport, e}le convient parfatlement aur corps 
plauéittire5 et facilite beaucoup le calcul de leurs attractions. 
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gne de la forme circulaire. Gela posé , considérons une 
planète M en mouvement sur Tellipse AMBM' {fig. 93 ). 
A l'aphélie B , les directions de la force centrale et du 
mouvement de la planète , ou de sa force d'impulsion , 
sont perpendiculaires l'une à l'autre ; la courbe décrite 
serait donc un cercle si la force attractive au point B 
était égale au carré de la vitesse divisé par le rayon vec- 
teur FB ;> mais si , comme nous le supposons , elle dé- 
passe cette limite , la planète , en vertu de la supériorité 

• 

de la force centrale , se rapprochera du foyer F plus 
qu'aliène ferait dans le cercle. Il arrivera ainsi que 
la planète, étant plus voisine du soleil, en éprouvera une 
plus forte attraction ; mais par l'accroissement de cette 
force , la vitesse de la planète sera nécessairement aug- 
mentée. Qt, le calcul montre que cette vitesse croit dans 
un plus grand rapport que la force d'attraction ; il y 
aura donc un point où le carré de la vitesse divisé par 
le rayon vecteur de la planète atteindra la force centrale 
qui le surpassait d'abor^. 

Soit M le point où cette égalité a lieu ; si l'angle FMT 
que forme la direction du mouvement de la planète avec 
le rayon vecteur FM, était droit , la planète continue- 
rait à se mouvoir sur une circonférence de cercle ; mais 
cet angle est alors d'autant plus aigu que l'excentricité 
de l'ellipse est plus grande (i) ; la résultante de la force 
de projection et de la force centrale se rapproche ainsi 
du rayon vecteur et tend à le diminuer de plus en plus. 
La planète continue donc à se rapprocher du soleil; 
arrivée au périhélie A , elle s'en trouve à sa plus courte 
distance ; la force centrale a «ncquis alors sa plus grande 
valeur ; et comme sa direction forme un angle droit avec 

{l) Foir note S' 
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celle de la force de projection , la planète , à partir de ce 
point , prendrait un mouvement circulaire autour du 
foyer F, si la force centrale était demeurée égale au 
carré de la vitesse divisé par le rayon vecteur, comme 
elle Tétait au point M. Mais cette quantité ayant con- 
tinué à augmenter, à partir de ce point , d'une manière 
plus rapide que la force centrale , elle la surpasse de 
beaucoup quand la planète arrive au périhélie A ; et 
la force d'attraction étant ainsi inférieure à ce qu'elle 

# - * 

devrait être dans le cercle , la planète s'éloigne du foyer 
plus qu'elle ne le ferait dans cex^as. La distance de la 
planète au soleil augmentant^ la force attractive et là vi- 
tesse diminuent en même temps ; mais cette dinrinution 
étant plus rapide pour la seconde quantité que pour la 
première , il se trouve bientôt un point M' où la force 
centrale est égale au carré de la vitesse divisé par le 
rayon vecteur; l'orbite deviendrait alors circulaire si 
la direction du mouvement de la planète et le rayon 
vecteur FM' étaient perpendiculaires l'une à Tautre ; 
mais l'angle FM'T' étant alors d'autant phis obtus que 
l'orbite «st plus excentrique , la résultante de la force 
centrale et de la force de projection tend à augmenter le 
rayon vecteur FM'; la planète continue donc à s'éloigner 
du soleil , et arrive à l'aphélie B , où elle est à la plus 
grande distance de cet astre. La force attractive et la 
vitesse ont alors atteint le minimum de leurs valeurs , 
leurs directions sont perpendiculaires l'une à l'autre ; 
mais la vitesse ayant continué depuis le point M' à dimi- 
nuer plus rapidement que la force centrale , celle-ci au 
point B est devenue beaucoup plus grande que le carré 
de la vitesse divisé par le rayon vecteur FB; elle l'em» 
porte donc sur la îforce centrifuge qui aurait lieu dans 
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le cercle , et tend à nïpprodier rfu foyer d'attraction la 

planète qui recommence par conséquent à décrire Tel- 

UpseAMBM'- 

On Vaît ainsi comment l'attraction du soleil ^ com- 
binée avec une yitesse d'impulsion quelconque imprimée 
aux planètes et aux comète» à Forigine des temps , s^uffît 
pour expliquer leHirs mouvements de translation dans des 
courbes elliptiques vsaps^ qu'on soit obligé d'admettre 
que la force qui les anime , les attire rers le soleil dans 
une partie de l'orbite ; et les en écarte dans l'autre , 
comme le supposaient le» premiers adversaires du sys- 
tèiaeiie la gravitatiozi , et ce qui serait , en effet , contre 
toute vraisemblance. L'attraction tend continuellement 
à rapprocber les planètes du soleil y mais leur vitesse de 
projection, dirigée- selon la tangente à la trajectoire 
qu'elles décrivent, tend à les en éloigner, et elles revien- 
i^t vers cet astre ^u s'en écartent tour à tour, selon 
que Tune des deux forces domine Fautre. 

Qliant à la nature de l'orbite décrite, l'analyse montre 
que cette courbe peut être une ellipse , une parabole 
ou ^ne hyperbole , selon le rapport qui avait lieu ^ottre 
la vitesse initiale et la distance de la planète au 
«oleil> à l'origine du mouvement. Il peut donc exis- 
ter dans le système du monde .4es astres qui ne seront 
visibles pour nous qu'une seple fois, parce qu'à To* 
rigine de leurs mouvements Us se sont trouvés dans 
les conditions nécessaires pour décrire ou une parabole 
ou une byperbole* S^s doute la plupart des comètes 
que nous observons sont dans ce cas , et c'est pour cela 
que le nombre de celles dont nous connaissons le retour 
périodique est si restreint. 

L'analyse fournit des formules au moyen desquelles on 
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calcule les élémetits des orbites des comètes, d'après tiDÎs 
de leurs positions observées pendant la durée de leur ap- 
parition. Quant aux éléments des orbites planétaires, nous 
avons indiqué, dans le chap. VI , I*^® partie, les moyens 
qu'un observateur, dépourvu de tout secours étranger, 
pourrait suivre pour déterminer leurs premières valeurs 
approchées ; mais aujourd'hui ces valeurs sont suffisam- 
ment connues, et comme les planètes ne sont jamais à 
d'assez grandes distances de la terre pour échapper aux 
instruments astronomiques, on a pu répéter les observa^ 
tions autant qu'on l'a jugé convenable , et par des cor- 
rections successives on est parvenu à fixer ces éléments 
avec toute la précision désirable. 

Le principe de la gravitation fournit un moyen 
très-simple de déterminer les masses des planètes qui 
sont accompagnées de satellites. 

Représentons par M et m les masses de deux planè- 
tes , accompagnées chacune d'un satellite. Soient R et /* 
les distances des satellites au centre de leurs planètes 
respectives , T et f les durées* de leurs révolutions ; la 
gravité étant en raison directe des masses et en raison 
inverse du carré des distances , les forces qui sollicitent 
chaque satellite vers le centre de sa planète seront res- 
pectivement -^ et ^^ ; mais si l'on suppose que les orbites 

c[ue décrivent les satellites sont des cercles, les forces 
centrales qui les animent doivent être égales à leurs forces 
centrifuges ; ces dernières forces sont entre elles dans le 
rapport de -^ à -j, no 173; on aura donc la proportion : 



d'oi 



ou 



M . 


m 


• 
• 


• 
• 


R 
Ta 


• 
• 


r 


M 


: m 


• 
• 


• 


R3 . 

j2 . 


ri 


• 



34 



s 30 PRÉCIS 

On conclura àe cette proportion le rapport de m à M, 
puisque celui de r à R et de £ à T est supposé connu. - 

On peut déterminer ainsi le rapport de la masse 
de Jupiter ou de Saturne à celle de la terre. On pour- 
rait aussi évaluer de la même manière le rapport de la 
masse d'une planète , accompagnée d'un satellite, à celle 
dur soleil ; il suffirait de supposer que, dans la proportion 
précédente, M représente la masse du soleil, m celle de 
la planète , R sa distance moyenne au soleil , T la durée 
de sa période , r et t les mêmes quantités relatives au sa- 
tellite. 

Cette méthode suppose que Ton néglige la masse du 
satellite par rapport à celle de la planète. JMais comme la 
masse de la lune est trop considérable pour permettre cette 
hypothèse sans erreur sensible , on a préféré suivre une 
méthode particulière pour déterminer la masse de la terre. 
On a comparé pour cela la hauteur dont la terre tombe 
dans une seconde vers le soleil , en vertu de son mouve- 
ment annuel autour de cet astre, à la hauteur dont la pe-* 
sauteur fait tomber les corps à la surface de la terre dans 
le même intervalle. En effet, la vitesse delà terre dans 
son orbite dépend de l'action du soleil; eti réduisant 
l'action de la terre sur les corps placés à sa surface, à la 
distance moyenne de la terre au soleil , on connaîtra les 
effets que les attractions de là terre et du soleil produis 
raient sur des corps placés à la même distance de leurs 
centres de gravité respectifs ; on pourra par conséquent 
en déduire le rapport de leurs masses, puisque les attrac- 
tions exercées sont proportionnelles à ces masses, 

Quant aux planètes qui n'ont pas de satellites , on ne 
peut apprécier la grandeur de leurs masses que par les 
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effets qu'elles produisent. Or, la force attractive qu'exerce 
une planète donnée sur une autre planète , est propor- 
tionnelle à sa masse ; on conçoit donc qu'en comparant 
les perturbations dues à cette action, et que l'observation 
a indiquées dans les mouvements planétaires, aux for- 
mules de la théorie , on en pourra déduire le rapport de 
la niasse de la planète à celle du soleiL Cette manière de 
déterminer les masses a Tavantage de s'appliquer égale- 
ment à toutes les planètes , et elle serait probablenlënt 
la plus certaine de toutes celles qu'on peut employer 
pour les obtenir, si la grandeur des diverses inégalités 
planétaires nous était siiiEsamment connue; ^ 

Voici , d après les évahiations lès plus récentes , les 
valeurs des masses des planètes, comparées à celle du 
soleil, prise pour unité (1). La masse de Jupiter est 
probablement celle d'entre elles qui est la mieux con- 
nue. La masse de Mercure est celle qui laisse le plus à 
désirer , et l'on n'a pu même l'obtenir jusqu'ici que 
d'uQe manière empirique ; mais comme cette masse est 
très-petite , et que les illégalités qui en résultent sont 
par conséquent très - peu considérables , on voit qne 
l'incertitude qui reste encore à cet égard est sans nulle 
importance. 

Mq.sses des planètes, 

-: Mercure 



Vénus 

La Terre 

Mars .. 



» m.— ....^ 

40 t 8 S 9* 

I 
3 54 594* 



a68o337* 



(1) Voir la Théorie analytique du système du monde, tomCfV, 
p. 341. 
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Jupiter To-4-r.69- 

Saturne j 577* 

tJranus ~-^. 

On voit que la masse de Jupiter, la plus considérable 
de toutes les planètes , est moindre que un millième def 
celle du soleil , et les masses réunies des principaux corps 
du système planétaire, ne formeraient guère que la 800* 
partie de cet aslre. 

Quant aux. masses des comètes, elles sont extrême- 
ment petites par rapport à celles des planètes, et parais- 
sent être d'une nature toute différente. 

On conçoit d'après cela que l'action mutuelle des pla- 
nètes les unes sur les autres est très-faible relative- 
ment à celle du soleil. Pour que ces actions devinssent 
comparables, il faudrait que deux planètes appro- 
chassent à une extrêmement petite distance Tune de 
l'autre, ce qui n'arrive pas dans notre système plané- 
taire. L'attraction mutuelle des planètes ne peut donc 
causer que de légères inégalités dans leurs mouvements 
respectifs, mais sans en altérer la nature. Les comètes, 
au contraire, parcourant l'espace dans toutes les direc- 
tions, peuvent s'approcher assez près des planètes pour 
que leur action contre-balançant celle du soleil, les lois 
de leurs mouvements et la nature même de leurs orbites 
en soient entièrement changées. Ainsi, d'elliptique qu'il 
était, l'orbe^'une comète pourrait devenir paraio/igfiieou 
hyperbolique. Nous verrons, en parlant des perturbations 
des comètes, que le système solaire semble nous avoir 
déjà présenté un exemple d'un semblable changement. 

, 1 83 La densi té d'un corps dépend de la quanti té de par- 
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ties matérielles qu'il renferme sous un volume donné, c'est 
proprement le rapport de sa masse à son volume ; si Ton 
regarde donc les planètes comme des corps à peu près 
sphériques, ce qui permet de supposer leurs volumes 
proportionnels aux cubes de leurs rayons, leurs densités 
seront entre elles comme leurs masses divisées par les 
cubes de leurs rayons. On pourra donc , lorsqu'on con- 
naîtra par Tobservation les diamètres apparents des pla- 
nètes , déterminer les rapports de leurs densités à celle 
du soleil. 

Ainsi, par exemple, nous avons vu, n** 43, que le 
demi-diamètre du soleil est 110 fois environ celui de la 
terre; il est aisé d'en conclure que la densité moyenne 
du soleil étant prise pour unité , celle de la terre sera 
exprimée par la fraction ^~~ ou 3,75 environ , c'est-à- 
dire que la densité moyenne de ta terre surpasse quatre 
fois à peu près celle du soleil. On a trouvé par une com- 
paraison semblable que la moyenne densité de Jupiter 
était la même environ que celle de cet astre , et que la 
densité de Saturne n'en était que la moitié. Les den- 
sités des planètes décroissent donc à mesure qu'elles sont 
plus éloignées du soleil ; cependant cette règle ne paraît 
pas sans exception, et la densité d'Uranus, par exemple, 
semble être plus grande que celle de Saturne; mais il 
faudra que la masse de cette planète et ses diamètres 
apparents aient été mieux déterminés pour décider cette 
question. . 

184. On peut encore déterminer les intensités de la pe- 
santeur à la surface du soleil et des planètes, lorscpie les 
rapports de leurs masses et de leurs diamètres apparents 
sont connus. En effet , en regardant le soleil et les pla- 
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nètes comme des corps spfaériques , et en faisant abstrac- 
tion de le^r mouyementde rotation, l'attraction qu^ils 
exercent sur un point de leur surface, est proportionnelle 
à leurs masses divisées par les carrés de leurs.rayons. On 
a trouvé ainsi que la pesanteur à la surface du soleil est 
vingt-neuf fois et demie plus grande que celle qui a lieu 
sur la terre. Ainsi , le même corps , transporté sur cet 
astre , y pèserait vingt-neuf fois et demie davantage que 
sur la terre ; il pèserait 2,7 ou trois fois environ son poids 
à Féquateur de Jupiter, 1,15 sur Mercure, etc. Les vi- 
tesses que la pesanteur communique aux corps dans un 
temps donné, augmentent dans la même proportion: ainsi 
ils décriraient 145 mètres k peu près à la surfece du so- 
leil et l/i' mètres à la surface de Jupiter, dans la première 
seconde de leur chute. 

Le principe de la gravitation ne se borne donc pas à 
nous découvrir les lois de$ mouvements que nous obser* 
vons dans les cieux ; il nous dévoile de$ phénomènes que 
les immenses distances qui nous séparent des corps cé- 
lestes semblaient interdire à notre intelligence. La me- 
sure de la densité des p]anètes et du soleil , et celle de 
l'attraction que ces corps exercent sur les points de leur 
surface , sont deu?: exemples très-propres à nous montrer 
combien les résultats que nous pouvons déduire de la 
connaissance du principe sur lequel repose la constitu- 
tion de Tupivers, surpassent ^ étendue ceux que nos 
faibles moyens d'observation nous permettent d'at- 
teindre. 
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CHAPITRE IV. 



INÉGALITÉS PLANÉTAIRES. 



Moyens qui offre la constitution du système solaire pour 
simplifier leur recherche, — Inégalités périodiques, 
— r Inégalités séculaires. — Inxfariabilité des grands 
axes et des moyens mouvements. •*— Stabilité du sys^ 
tème solaire. — Grande inégalité de Jupiter et de 
Saturne. — Plan invariable. 

I B5 . Nous ayons dit que robservation attentive du mou- 
Toment des planètes avait montré qu'elles ne se nieuvènt 
pas rigoureusement dans ded ellipses , et qu'elle^ sont 
soumises à des écarts plus ou moins considérables que 
nous avons nommée inégalités , et dont la précision des 
observations oblige à tenir compte lorsqu'on veut déter- 
miner l^ur véritable position. Nous venons de voir que 
là loi de la gravitation universelle explique d'une ma- 
nière très-simple ces perturbations. En efiet, Tattractiori 
est une propriété générale qui appartient à tous les corps 
célestes; Taction réciproque qu'ils exercent le» uns sur 
les autres doit donc altérer lés mouvements qu'ils au- 
raient , s'ils n'obéissaient qu'à l'action du soleil. Les or- 
bites des planètes ou des comètes , et celles que les sa- 
tellites parcourent autour de leurs planètes% ne seront 
donc pas des ellipses parfaii^es, comme cela aurait lieu 
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pour une planète isolée qui circulerait autour du soleil ; 
les courbfes que ces astres décriront seront d'autant plus 
compliquées, qu'on aura à considérer Taction perturba- 
trice d'un plus grand nombre de corps , et c'est une ques- 
tion d analyse qui a longtemps exercé la sagacité des 
géomètres que celle où Ton se propose de déterminer les 
courbes que doivent décrire les planètes et les comètes 
lorsque Ton connatt Jes causes qui troublent leurs mou- 
vements elliptiques. 

Ce problème, dans toute sa généralité, présenterait 
par sa complication des difficultés insurmontables, et ce 
n'est qu'en le simplifiant qu'on a pu entreprendre de le 
résoudre. On a su profiter pour cela des facilités qu'of- 
fraient la figure des corps célestes et la disposition des 
différentes parties du système solaire. Les grandes dis- 
tances qui séparent les planètes entre elles effacent les 
causes secondaires qui pourraient contrarier leurs mou** 
vements, pour ne laisser subsister que les effets des forces 
principales qui les animent ; leur forme presque sphé- 
rique et là petitesse de leurs dimensions relativement à 
leurs distances mutuelles , font que leurs actions sont à 
très- peu près les mêmes que si leurs masses étaient ré- 
unies dans leurs centres de gravité (1). Il en résulte que 
lorsqu'on n'a égard qu'à leur mouvement de translation, 
on peut faire abstraction de leur figure, et regarder, les 
planètes et lés satellites comme un assemblage de popits 
matériels sifr lesquels sont corwîentrées les masses en- 
tières des corps qu'ils représentent. 
. La faible excentricité des orbites planétaires et la pe- 

î • * : 

( i) Voir la note page 523. 
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iUesse de leur inclinaison à l'écliptique facilitent beau- 
coup la recherche de leurs perturbations ; mais de toutes 
les circonstances que présente la disposition du système 
du monde , la plus favorable y sans contredit, à la solu- 
tion de ce problème est celle qui provient de ce que les 
forces qui troublent les mouvements elliptiques des pla- 
nètes , des comètes et des satelli tes , étant en général 
très* petites relativement aux forces principales qui les 
animent , leur action ne fait que causer, dans les mou- 
vements de ces astres , de légères altérations, sans pou- 
voir changer leur nature. Il en résulte que dans une pre- 
mière approximation on peut négliger tout à fait l'action 
des forces perturbatrices ; les orbites des planètes > des 
comètes et des satellites sont alors des ellipses parfaites , 
et nous avons vu , n** 181, que l'analyse fournissait toutes 
les données nécessaires pour en déterminer les éléments 
par l'observation. On considère ensuite , dcUis une se- 
conde approximation , les termes que les forces pertur- 
batrices introduisent dans les formules ^ en négligeant 
tous les termes qui renferment les carrés ou les puis- 
sances supérieures de ces forces ; cette seconde expression 
suffit à la plupart des cas. Si cela est nécessaire, cepen- 
dant , on peut dans une troisième approximation avoir 
égard aux carrés et aux produits des forces perturba- 
trices, et, en continuant ainsi , on parvient, par des ap- 
proximations successives, à assigner le lieu de la planète 
avec une exactitude qui peut surpasser celle des obser- 
vations les plus précises. 

Cette manière de procéder à la solution d'un problème 
par des essaisd'une exac titude toujours croissante, lorsque 
la solution directe surpasserait les forces de l'analyse, est 
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d'un usage très-commun dans toutes les partiesdes ma thé- 
matiques.EUe semble éminemment appropriée à notre 
faiblesse , qui , en s'éle^ant par degrés insensibles , ne 
trouve cependant rien dans la nature qu'elle n'ose abordor. 

iB6. Les inégalités du mouvement elliptique-des pla- 
nétesy résultant de leur action mutuelle les unes sur les au- 
tres, se divisent en deux classes distinctes. Les premières, 
dont l'accroissement est très^lent, ne se rendent sensibles 
à l'observateur qu'après un espace de t^nps considérable. 
On les a nommées par cette raison inégalités séculaires; 
les autres, plus rapides dans leur marche , sont simple- 
ment. pmWx9fie5; c'est -à «dire qu après avoir été en' 
croissant pendant un certain temps , elles vont ensuite 
en diminuant, et ne produisent sur la position de la 
planète que des chan^ments altei'natifs. 

Les inégalités périodiques ne dépendent que des lieux 
qu'occupent dans l'espace les différents corps du système 
solaire , et repreuQent les mêmes valeurs toutes les £ôis 
que ces corpa reviennent à la même situation respective. 
Les variations périodiques aflectentdonc simplement les 
positions des planètes dans leurs orbites , tandis que les 
variations séculaires affectent les éléments mêmes de ces 
orbites (1). On peut donc regarder les variations périodi- 
ques comme de légères corrections à faire à la position 

(i) Soit AGB (ûg. di) l'orbite elliptique d'une planète , qm par 
l'efTet des variations séculaires peut, par des nuances insensibles, 
devenir AC'B, le grand axe AB demeurant invariable. V. n* 187. 
On se repi*ésentera le mouvement vrai de la planète, en imaginant 
qu'elle se meut autour d'un astre fictif qui décrit la courbe AGB 
suivant les lois du mouvement elliptique , sur le contour d'une petite 
orbite ahc dont la nature dépend des in^^galilës périodiques dont la 
planète est affectée. 
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de la plauète calculée sur son orjbite elliptique corrigée 
de ses variatious séculaires 9 et en les introduisant sous 
cette forme dans les tables y on aura d'une manière très- 
simple le lieu vrai de la planète^ 

Lqs illégalités séculaires affectent^ ccmime nous l'avons 
vu et d'une manière continue, les dimensions et les posi^ 
tions des prbites , en sorte qu^il pourrait arriver que^ 
daus les siècles futurs, le système planétaire en fût en*- 
tièrement bouleversé. Gomme ces variations sont extré» 
mement lentes et; ne se manifestent qu'après un grand 
npmbre de siècles, l'observation ne pourrait rien ap-> 
prendre sur la marche de ces inégalités, et la théorie 
seul^ peut satis&iire à cette importante question. Les 
géomètres ont donc du l'étudier avec une attention spé^ 
ciale , et ils sont arrivés à des résultats très-satisfaisants« 
en n^ontrant qu'en vertu de la constitution particulière 
du système solaires, les inégalités séculaires des éléments 
qui influent principalement sur la forme et les dimen-*- 
sioDS des orbites, sont alternatives comme les inégalités 
périodiques ; leur efiet seulement est beaucoup plus lent 
à se manifester, en sorte quç la permanence du système 
entier le maintiendra éternellement par la suite dés 
siècles dans l'état où il çst aujpufd'hui. 

187. La stabilité du système solaire repose sur les deux 
conditions suivantes : 1" que les valeurs moyennes des 
grands axes des orbites planétaires demeurent invaria- 
blement les mêmes; 3*^ que les inclinaisons et les excen^ 
tricités ne soient pas assujetties à des variations qui 
écartent considérablement ces. orbites de la disposition 
et de la forme qu'elles ont aujourd'hui. 

On ccmço^, en efiet, que si les grands axes étaient 
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soumis à des inégalités croissant progressivement avec 
Je temps, la figure des orbites pourrait s'altérer consi- 
dérablement par la suite des siècles , quoique ces chan- 
gements ne fussent pas sensibles pour nous depuis le 
peu de temps où l«s observations ont acquis une préci- 
sion suffisante. Le grand axe, en croissant ou en dimi- 
nuant successivement, pourrait changer l'orbite ellip- 
tique d'une planète en une parabole , ou la réduire à se 
précipiter dans le soleil. Une conséquence non moins 
importante d'une semblable variation , et dont les efiets 
se feraient encore beaucoup plus promptement sentir, 
serait ceux qui en résulteraient sur les durées des 
révolutions planétaires. En effet /il est aisé de se con- 
vaincre, par la troisième loi de Kepler, qu'une variation 
proportionnelle au temps, dans l'expression du grand 
axe , en produit une proportionnelle au carré du temps 
dans la durée deja révolution de la planète (1). L'ac- 
croissement progressif du grand axe sera donc infiniment 
plus sensible sur le temps périodique de la planète que 

(1) Soit T le temps d'une révolution sidérale d'une planète, a le 
demi-grand axe de son brbite , la distance moyenne de la terre 
au soleil étant prise pour unité » T' Tannée sidérale ; on aura 
T2 : T2 : : û3 : 1, d'où l'on tire T=sa^ T'. En supposant donc que 
l'expression du demi-grand axe contienne une inégalité proportion- 
nelle à T', il en résultera dans a * un terme de la forme AT', et par 
suite dans T un terme de la forme AT'2. En sorte c(ue si la varia- 
tion du grand axe croît comme le temps , la variation du temps 
périodique croîtra comme le carré du temps, et par conséquent d'une 
manière beaucoup plus rapide. Ainsi , par exemple, les variations 
du grand axe au bout du premier , du second , du troisième siècle, 
seront représentées par la suite des nombres 1,2, 3, etc. , tandis que 
les variations de la durée des périodes seroAt entre elles comme les 
nombres 1, 4, 9, etc. 
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sur la figure de son orbite, et il en résultera dans son 
moyen mouvement des inégalités qui pourront devenir 
très-considérables lorsqu'on comparera les observations 
anciennes aux modernes. C'était donc une question fort 
intéressante à examiner par la théorie que celle de savoir 
à quel genre d'inégalités l'expression des grands axes 
des orbes planétaires pouvait être assujettie. Cette re- 
cherche a conduit à l'important résultat dont voici l'é- 
noncé : Les grands axes des orbites et les durées des 
révolutions ne sont soumis à aucune inégalité séculaire 
ou susceptible de croître indéfiniment avec le temps. Ils 
ne sont assujettis qu'à des inégalités périodiques qui , 
dépendant uniquement de la configuration du système , 
reprendront les mêmes valeurs toutes les fois que les 
corps qui le composent reviendront aux mêmes posi- 
tions respectives , soit entre eux , soit par rapport à leurs 
nœuds et à leurs périhélies. 

C'est cette propriété très-importante qu'on désigne 
ordinairement sous le nom de Vini^ariabilité des grands 
axes et des moyens mouvements planétaires ; on voit 
qu'elle n'exige pas que les grands axes des orbites soient 
rigoureusement inaltérables, et les observations faites 
à diverses époques peuvent indiquer des différences sen- 
sibles dans les durées des révolutions et dans la grandeur 
des grands axes des orbites, mais ces différences seront 
alternatives, et après avoir été en augmentant pendant 
un certain temps , les grands axes iront ensuite en dimi- 
nuant, ce qui assure l'invariabilité de leurs valeurs 
moyennes. 

Les résultats précédents s'appliquent à tous les éor^s de 
notre système planétaire; mais c'est surtout dans la théo-^ 
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rie de la terre que leur importance se fait sentir, à cause 
de l'influence que les inégalités de son moyeu niouve- 
Hdent auraient sur la durée de l'année sidérale , élément 
que les astronomes ont toujours regardé comme inva- 
riable , et qui sert de base aux calculs de toutes leâ tables 
des mouvement» célestes. Il était difficile de constate^ 
cette invariabilité par la comparaison des observations, 
parce que les modernes comprennent un trop court iû- 
tei^valle dé temps, et que les anciennes sont trop peu 
exactes pour en conclure rien de certain sur une donnée 
aussi délicate ; mais la théorie a montré d'une manière 
incontestable que l'année sidérale n'avait jamais subi 
aucune altération provenant de cette cause que la suite 
des siècles ait pu rendre sensible. ' 

i68. La stabilité du système du monde est donôparfôi- 
t^nent assurée sur ce point. Gotisidérons maiïileiiant les 
variations des excentricités et des inclinaisons. Ces deux 
déments ne sont plud, comme lès grands axes , assujettis 
à de simples inégalités périodiques ; ils sont soumis à des 
inégalités indépendantes de la situation mutuelle des corps 
du système, et, par conséquent, la forme des orbites et la 
position dei grands axes peuvent éprouver dans là suite 
des altérations considérables. Mais , si les excentricités et 
les inclinaisons étaient susceptibles de croître indéfîni- 
meot^ les orbites , aujourd'hui presque circulaires, 
pourraient devenir à la longue très-excentriques , et fi- 
nir même par changer totalement de nature. De même , 
les plans de leurs orbites dont les inclinaisons mutuelles 
sont peu considérables pourraient s'écarter indéfiniment 
les uns des autres , et le zodiaque devrait être successi- 
vem^t élargi pour renfermer les orbites de toutes les 
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planètes » au bien la zone qui le contient, se resserrant 
de plus en plus , finirait par se réduire à un seul et même 
plan. Mais le calcul montre que ces (changements sont 
à jamais impossibles ; par cela seul que toutes les plané* 
tes tournent dans le même sens autour du soleil , les va^ 
riationd séculaires des excentricités et des inclinaison^^ 
augmentent et diminuent successivement, en sorte que 
les orbites planétaires s'approchent ou s'écartent insensi*- 
blement de la forme circulaire « et leur inclinaison à l'é- 
cliptique augmente ou diminue alternativement; mais 
ces variations seront toujours ccNOiprises entt'e d'étroites 
limites qu'elles ne peuvent pas dépasser. Les excentri* 
cités et les inclinaisons demeureront doue très-petites 
dans tous les temps, comme elles le sont aujourd'hui , et 
les orbites planétaires conserveront la forme a peu près 
circulaire , et seront toujours renfermées dans une zone 
étroite de la sphère céleste. Les grands axes demeure- 
ront constamment de la même grandeur, et les moyens 
mouvements uniformes , autant , du moins , que l'on n'a 
égard qu'aux perturbations qu'ils peuvent éprouver par 
l'action réciproque des diiférents corps du système. Il est 
donc impossible que l'orbite dnneplanète aitdifiérésen-^ 
siblement de ce qu'elle est aujourd'hui, ni qu'une pla* 
nète ait été autrefois ou'puisse un jour devenir comète; 
l'écliptique, parla même raison, ne coïncidera jamais avec 
l'équateur, et les^ lipiites^ des variations de son obliquité 
ne peuvent excéder trois degrés. 

189. Ainsi donc, le systèine solaire ne fait qu'osciller 
autour d^un état moyen , dont il ne s'écarte jamais que 
d'une très-petite quantité. Les seuls changements con- 
sidérables que peuvent éprouver les orbites planétaires 
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sont relatifs à la position des périhélies et des nœuds. En 
effet , les variations séculaires des deux éléments qui 
déterminent ces points ne sont pas limitées comme 
celles des excentricités et des inclinaisons , et elles peu- 
vent, dans Tintervalle de plusieurs milliers de siècles il est 
vrai, embrasser la circonfiérence entière. Ainsi, nousavons 
vu cfue le périhélie de lorbe terrestre a présentement un 
mouvement direct de ^6"',kk par année, et en remontant 
par le calcul à Tépoque où , 6n vertu de ces variations , 
le périgée solaire coïncidait avec Téquinoxe du prin- 
temps , nous avons trouvé , n° 37, que cette coïncidence 
avait dû avoir lieu 3976 ans avant le commencement de 
notre ère, époque qui diffère peu de celle queja plupart 
des chronologistes assignent au commencement du 
monde. Cette faculté donnée aux géomètres, de remon- 
ter ainsi à tous les états passés et futurs du système so- 
laire, par l'application de laloi*dela gravitation univer- 
selle, est sans doute l'un de ses plus merveilleux résultats. 
Le tableau suivant présente les variations séculaires 
des éléments elliptiques des planètes principales. On 
peut par une simple proportion en déduire les variations 
de chaque élément pour un intervalle d^ temps quel- 
conque, et à l'aide de la table n"* 114, qui donne les va- 
leurs de ces éléments au commencement de ce siècle, ou 
en conclura leurs valeurs correspondantes à une époque 
déterminée. Ce tableau est calculé pour 1801 , le signe 
— marque une diminution, ou un mouvement contraire 
à l'ordre des signes du zodiaque^ On voit que les nœuds 
des orbites ont tous un mouvemeat rétrograde , tandis 
que les périhélies , celui de Vénus excepté, ont un mou- 
vement direct. 
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190. La propriété jqa'ont les grands axes et les moyens 
mou^em^Qts planétaires de demeurer invariables, tan- 
dis que les cinq autres éléments de leurs orbites ellipti- 
ques changent progressivement avec le temps , constitue 
un théorème des plus reinarquables dans le sy3tème du 

35 - 
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mondci Ce téaultat, par&iitemeiitt;oufîrmé pairl'amèfysé, 
suppose seulement que les moyens mouvements deé 
corps du système ne sont pas entre eux dans un rapport 
commensurable, ce qui, en effet, n'a pas lieu dans notre 
système planétaire. Cependant, si le rapport des moyens 
mouvemeilts d^ ceé planètes , sans être absolument celui 
de deux nombres entiers ^ approchait beaucoup de la 
commensurabilité, il en résulterait » dans les expressions 
des longitudes de chacune de ces deux pfanètes , une 
inégalité qui, croissant avec une grande lenteur, pourrait 
faire penser que leurs moyens mouvements ne sont pas 
uhifon^es, et qu'ite sont affectés d'inégalités du genre de 
celles que nous avons nommées inégalités séculaires (i)v 
Cest ce qui est arrivé pour Jupiter et Saturne ; là 
comparaison des observations anciennes et modernes 
avait indiqué clairement que le mouvement du premier 
de ces astres se ralentit tandis que celui du second s'ac- 
célère de siècle en siècle. Pour tenir compte de ce chan- 

(1) Les inégalités périodiques sont généralement composées de 
termes de cette forme Q ~ ( N/ + P | ; Q est le coefficient de Yiué- 

• • co» \ ) 

ga^ité, N/ en est Targument. L'inégalité chcmge de yalenr et même 
de signes comme le sinus ouïe cosinus qui ^itre dans son expression; 
elle atteint sa plus grande yalenr quand ce sinus ou ce cosinus est 
égal à Tunité, l'in^alite est alors égale à Q; elle est nuHe quand 
ce sinus ou ce cosinus se réduit à zéro. La grandeur de l'inégalité 
dépend de scmi cneffieienjt Q-, sa période^ e'est«à-4ke la temp» qu'elle 
emploie à revenir à la même râleur après avoir passé par tontes les 
valseurs intermédiaires qu'elle est-susceptible de prendre , dépend 
4% IjargumentN/. Le coefficient Q est ordinairement de cette ftofiè 

- , c'est-à-dire que le coefficient de chaque inégalité a pour divi- 
seur le facteur qui multiplie le temps t sous le signe sinus ou co- 
sinus ; quant à la valeur de N, elle a pour expression générale 
N = th + ^n' + i" yi'' H-, etc. en désignait par n, »', w", etc;, lè$ 
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gement, lesâetronomae avaient intro(}uit dans lés tables 
de ces deux planètes,, deux in^alités, croissantes coiûme 
le carré du tempd^^et dont ils avaient déierminé la gran- 
deur par ki& observations. La première a été fixée par 
Halley, à 34"/4l pour Je premier siède, à partir de 1700, 
et elle. doit s'ajouter au moyen mouvement de Ju^ter ; 
la seconde s'éiète à l'23^'&l, et doit être soustraite du 
moyen mouvement de Saturne. On devait penser natu* 
Tellement que ce& inégalités résultaient de l'action réci^ 
{M'oque des deux planètes Tune sur l'autre ; mais les géo- 
mètres les plus distingués, Euler, d'Alembert, Lagrange^ 
cberqhèreut vaine^^t à les rattacher au principe de la 
gravitation universelle. Ce fut Lapiace qui en découvrit 
le premier la véritable cause dans le rapport trés-remar- 
qaabtequi existe.entre les moyens mouvements des deux 
planètes, et en vertu duquel cinq fois le moyen mouve- 
ment de Saturne est à très^peu près égal au double du 
mouvement moyen de Jupiter. 
La théorie indique encore que les deux grandes inéga- 

moyens môuvemens deg planètes im, m\ m", etc., dont on considère 
i Action nmtuelle, et par i> i', <*'', etc., des nombres eiitiers quelcon- 
qnet; onx^onçoit donc que si N devient une quantité très-petite par les 
rapports de commensurabilitë qui peuvent exister entre les moyens 
mouvenientsdes différentes planètes, Tinégalité qui aura cette très- 
petite quantité poor divigeur pourra devenir «amûlérafole. Ainsi, 
par exemple, le moyen mouvement de Jnpiter.étant de 109266^^3^ 
et eelui de Saturne de ^3996'^7, dans une année julienne de 
36Si,2^ ; ciàq ibis la seconde quantité est à irès-péu près égalé à 
d«ux fois la première. Çn ^et, en nommant respecdremeiît 
« et n' ces deux quantités on a hn! — 2« ;^ li70'^9 qui n*^ pi^es- 
qae que la centième partie de n ; 1^ inégalités qui dépendent de 
^'argument ( 5n'— i«) i, doivent donc devenir très-sensibles dans 
lei mouvements des deux pjanètes comme cela a tieit en effet. 
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lités de Jupiter et Saturne sont liées entre elles par une 
équation de condition , de sorte que si le mouvement de 
Jupiter se ralentit par Faction de Saturne, le mouvement 
de Saturne doit s accélérer et réciproquement, conformé- 
ment aux observations ; enfin le rapport du retardement 
de Jupiter à Taccélératîon de Saturne, est à très-peu près 
celui que Tobs^rvation indique , ce qui prouve que ces 
inégalités sont biendues à Faction mutuelle de ces deux 
planètes Tune sur Tautre. On peut aisément se représen- 
ter Teff et contraire produit dans le^ mouvements de Ju- 
piter et Saturne p^r leur action réciproque, en^upposant 
qu'en vertu de leurs deux grandes inégalités , leurs or- 
bites respectives oscillent autour d'un état moyen dont 
elles s'écartent tantôt dans un sens , tantôt dans le sens 
opposé. Si, par exemple, ABC (fig, 95} représente l'or- 
bite moyenne de Jupiter, et que tous ses éléments variant 
à la fois , cette orbite s'allonge et se renfle de manière à 
prendre la forme A'C'B', le mouvement de la planète 
semblera s'être ralenti ; si , pendant le même temps, l'or- 
bite de Saturne s'est rétrécie , on remarquera une accélé- 
ration dans le mouvement de cette dernière planète. Des 
efiets contraires auront lieu lorsque l'allongement ou le 
rétrécissement xles deux ellipses se feront dans le sens 

inverse. 

, Ce. ralentissement et 'cette accélération ne se conser- 
veront pas toujours les mélheà, leur grandeur variera 
comme leur sens dans les siècleé futurs. En 1790 , les 
grandes inégalité» des -deux planètes étaient nulles, 'elles 
(mt toiïjours été en croissait depuis cette époque ; le 
mouvement de Jupiter se ^fâkmtissant et le mouvement 
de Saturne s!aocélénmt continuellement , elles change- 
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ront de sens dans k&i ans, ce sera Jupiter qui s'accéle* 
rera et Saturne qui se ralentira. La période totale dé ces 
deux grandes inégalités est de 9â9 ans ; leur grandeur, 
dans son maximum^ est de 20' à peu près pour Jupiter et 
de 48' pour Saturne » mais elle n'e^t pîas la méhie à toutes 
les époques, elle est légèrement altérée par les variations 
séculaires des éléments des orbites des deux planètes. 
191 .Le rapport presque commensurablequi existe entre 
les moyens mouvements de Jupiter et dé Saturne, a en- 
core expliqué la cause de plusieurs inégalités très-sensi- 
bles que l'observation avait fait remarquer dans leur 
cours. C'est en examinant de même les relations qui pei^ 
vent avoir lieu entré les moyens mouvements des autres 
planètes, qu'on est parvenu à déterminer par la théorie 
la valeur exacte de toutes celles de leurs inégalités qui 
peuvent se manifester par l'observation assidue de leurs 
mouvements. On conçoit, en effet, que ces inégalités 
étant très-nombreuseç , ce serait Un travail absolument 
impraticable que de les calculer toutes, et d'ailleurs ce 
serait une opération à peu près inutile pour l'avance- 
ment de la science , puisque la plupart de ces inégalités 
sont tout à fait insensibles. Où a donc dû se borner à 
déterminer celles qui peuvent acquérir de^ valeurs con- 
sidérables par quelques circonstances particulières. Or, 
comme cela n'arrive en général que par les rapports de 
commensurabilité qui existent entre les moyais mouve- 
ments des planètes qui agissent les unes sur les autres , 
on peut, par une inspection attentive de ces moyens mou- 
vements , reconnaître , à priori , celles de ces inégalités 
qui doivent devenir sensiMes, et faciliter, par consé- 
quent, la détermination des inégalités planéts^ires. Ainsi,. 



5SÔ pftÉcis 

par exemple, dans le mouvement de la terre , on peut se 
contenter de coasidérer Faction réciproque de la terre , 
Vénus et Jupiter, les autres planètes ne causeraient dans 
son mouvement que des inégalités insensibles. Dans le 
mouvement de Vénus, on se contentera déconsidérer 
l'action réciproque de Vénus, la Terre et Jupiter, etc. 
Cest de cette manière qu'on a calculé les inégalités de 
toutes les planètes ; elles ont servi à en construire des 
tables qui ont acquis une précision inespérée; autrefois 
leurs erreurs s'élevaient à plusiieurs minutes , mais de- 
puis la découverte de la loi de la pesanteur universelle , 
les erreurs se réduisent à un petit nombre de secondes. 
Les quatre petites planètes, découvertes au commen- 
cement de ce siècle, ne présentent pas les mêmes avan- 
tages que les anciennes planètes pour le calcul de leurs 
perturbations. Leurs excentricités sont considérables et 
leur inclinaison à l'écliptique peut s^élever jusqu'à Zh'' {. 
On ne peut donc baser sur la petitesse de ces quan- 
' tités la convergence des approximations, et ila fallu 
employer des méthodes particulières pour déterminer 
les nombreuses perturbations de ces quatre petits astres. 
Jusqu'ici ces méthodes sont encore très-imparfaites, et 
l'on n'a pu parvenir à embrasser, comme pour les autres 
l^anétes, un nombre indéfini de révolutions ; on est 
réduit h calculer ces perturbations en particulier pour 
chacune des révolutions successives. 

xQi. Nous ne terminerons pas ce chapitre sans parler 
d'unç importante propriété qui résulte encore de la rela- 
tion que la gr^Fit$ition.ét;^Ut entre lea^ variations sécu- 
lairesde toutes \es ptenètes* Oaa recMom que dansle sys- 
tème solaire, au milieu des variations que peuvent éprou- 
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yef le^ orbes planétaires, il existe un p)au dont la poaitiou 
clemfure inyariable (1). h^ propriété qui le caractéiriae, 
est que la somme desmassiçs des différents corps du sy$r 
tème^jnultipliées respectivement par les projectioDs sur 
ce plan d^s aires que décrivent ces corps dans un temps 
donxié, est plus, grapde qu'elle ne lesiexait par rapport à 
tout autre plan mené par un même point. Cette {»xh 
priété, traduite en langage algébrique ^ donne un moyen 
fi^çile de retrouver ce plan dans tous les temps. Il suffit 
pour cela que l'on connaisse exactement les masses de 
toutes les planètes et les élémmits de leurs mouvements 
çUiptiques. On pourra d(mc choisir ce plan pour celui 
auquel on rapporte la position de tous les corps célestes y 
et comme sa direction est invariable , en comparant les 
positions respectives des orbites rapportées à ce plan, à 
deux- époques différentes, on connaîtra les changements 
qu'elles ont subis daus l'intervalle. Les propriétés du 
plan invariable sont sous ce rapport précieuses aux 
astronomes » parce que le plan de l'écliptique auquel ils 
rapportent ordinairement les mouvements célestes , 
étant lui-même mobile, il ne peut servir à constater les 
variations que subissent les positions des orbes plané- 
taires, qu'autant que les variations de Técliptique sont 
supposées exactement connues. 

Imaginons que, par quelque bouleversement dans 
l'ordre moral , les observations astronomiques soient in- 

(1) Ce plan correspond à celui que nous avons nommé plan 
maximum dés aires , dans un système de corps réagissants les uns 
fur les autres, et qui ne sont soumis à l'action d'aucune force étran- 
.|;èi:«, c'est une conséquence du principe général de mécanique 
nommée la conservation des aires. 
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terrompues pendant plusieurs siècles, comme elles lont 
été pendant les désordres du moyen âge , en rapportant 
au plan invariable les positions des planètes et des satel- 
lites, lorsque les sciences commenceront à renaître, on 
pourra .aisément constater les variations que leurs orbites 
auront subies dans rintervaQe, indépendamment de celles 
que les étoiles elles-mêmes auraient pi^ éprouver. Heureu- 
sement Tétat de L^ civilisation moderne rend à peu près 
impossible la réalisation de cette hypothèse, et comme 
la position de Técliptique est chaque anhée très-exacte- 
ment observée , la cohsidéràîion du plan invariable dans 
le système planétaire, doit être regardée plutôt comme un 
résultat remarquable de la théorie qu'utile "pour la pra- 
tiquer. 
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[CHAPITRE V. 

INÉGAI.1TES DU MOUVESIEIVT DB LA LUNE. 

Elles résultent de l'action perturbatrice du soleil. — 
Mesure de cette force ^ — Examen des diverses iné- 
galités qu'elle produit. — J^ariation* — Election. 
Equation annuelle. — Moifvement du périgée. — 
Mowement des nœuds. — Equation séculaire du mou-^ 
t/enient moyen, du mout^emenï du périgée^ et de celui 
des nœuds. — Parallaxe du soleil et aplatissement 
terrestre déduits des inégalités lunaires. 

193. Nous avons vu, dans le chapitre V (f* partie), que 
la lune était, de tous les astres, celui dont le mouvement 
est sujet à des inégalités plus nombreuses et plus consi- 
déraUes. Aussi , la théorie de la lune a-t-elle en tout 
temps vivement préoccupé les astronomes et les géomè- 
tres p autant peut-être à raison de ses difficultés même, 
que desesnombreuses et importantes applications. Les 
nations maritimes surtout , frappées de son utilité pour 
l'avancement de la géographie et de la navigation , ont 
fait de nobles efforts pour hâter ses progi*ès , et les prix 
proposés par le gouvernement anglais ont produit les pre- 
mières tables delà lune assez précises pour être d'un usage 
avantageux dans la pratique de Fart nautique. Quelques- 
unes de ses inégalités , et les plus considérables , ont 
d'abord été déterminées par les observateurs, qui se sont 



con&tainment occupés de cet astre depuis les ajacic^os 
Ghaldéens jusqu'à nos jours ; mais il y avait loin de là à 
une connaissance exacte de tous les mouvements de la 
lune , et ce n'est qu'après que là découverte de la gravi- 
tation universelle eut permis aux astronomes de distin- 
guer les divers arguments des inégalités lunaires > dont 
i]s ont ensuite déterminé les coefficients par l'observa- 
tion, que les tables de la lune ont pu faire de rapides 
progrès, et arriver au degré de perfection qu'elles ont 
atteint aujourd'hui. 

Si la lune n'obéissait qu'à l'action de la terre ^ elle dé- 
crirait, en vertu des lois générales de la gravitation, une 
ellipse dont le centre de la terre occuperait un des foyers; 
et d'après les formules connues du mouvement ellipti- 
que, il nous serait facile d'assigner à chaque instant sa 
position sur son orbite. Mais les nombreux écarts aux- 
quels ce mouvem^Qt est sujet, nous indiquent l'existence 
•de forces perturbatrices qui détournent continuellement 
la lune de la roule qu'elle suivrait si.eUe n'était soumise 
qa'fii la pesanteur terrestre , et doait il $iut d'abord re- 
chercher la cause. Or, en examinant quels sont lesastres^ 
dans notre système planétaire, qui agissent sur la lune, 
on reconnatt que le soleil peut seul 9tYoir sur ses mou- 
vements une influence sensible , H c'est^ par celte raisoii, 
que Ton a «kin^ié à la qluestioii qui a pour objet de dé- 
terminer le mouvement trouUé de la lune autour de 
la terre , d'après la théorie de la gravitation, le nom de 
des trois corps. 

^ 194* Silescdeilétaitàunedistanceassez grande pour que 
les actions qn il exerce sur la terre et la lune, pussent être 
considérées comme égales et dirigées suivant des droites 
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patallties , elles ne troubleif^aieût pas le mouvement rela<« 
tif de cés'd^ux astres » et elles ]:i'auraient«ur leurs mou*^ 
Tements absolus qu'une infiuence qui leur serait com^ 
mune. C'est donc de la différence des actions que le so^ 
leil exerce sur la terre et sur la lune , que résultent les 
inégalités dont 'cet astre est affecté. La grandeur de ces 
altérations doit dépendre des intensités relatives de la 
force perturbatrice et de la force principale , ou du rap- 
port des actions du soleil et de la terre sur la ïnne. La 
masse du soleil est au moins 350,000 fois plus considé- 
rable que celle de la terre , mais sa distancé à la lune 
e^t 400 fois plus grande que celle de la terre an même 
astre ; d'ailleurs , c'est seulement de la différence des ac- 
tions que le soleil exerce sur la lune et sur la terre que 
résultent les perturbations du mouvement lunaire. On 
s'assure aisément que cette différence est proportionnelle 
à la masse dû soleil , divisée par le cube de la distance du 
soleil à la lune (1) ; représentons par AL (yfg. 96 ) Fac- 
tion du soleil ainsi réduite , lorsque la lune est au 
point L de l'orbite qu'elle décrit autour de la terre T, 
décomposons cette force en deux autres , l'une BL, di- 

(1) Désignons par M la masse du soleH, par / et / se» distances 

respectiyes à la terre el à la lune > ^ et j; seront les actions qu'il 

exerce sur cbacnn de ces deux cotrps ; nommons r la distance 4e la 

lune à la terre, et supposons pour plus de simplicité la lune en 

conjonction avec le soleil , on aura / = x — r et par conséquent 

m M M s 

^ = , _ = - (1 4- -^ + etc.); on aura donc, pour la' différence 

des actions que le soleil exercesor la terre et la lui^e , - — ^^ s;:; ~ ; 

en négligeant les termes diyisés par jr4 et par le^ puissances supérieures 
dex, termes qui sont nécessairement li'ès-petits, à cause de la grande 
distance de la terre au soleil relativement à celle de la lune à la terre. 
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rigée suivant le rayon TL , l'autre Le , perpendiculaire 
à ce rayon. La grandeur respective de c&b deux compo- 
santes est déterminée par le parallélogranime abLc , et 
Ton voit y d aprëst la figure , que Tune aura pour effet de 
diminuer la pesanteur de la lunq vers la terre, et l'autre, 
d'augmenter sa vitesse dans son orbite. Par les ex- 
pressions analytiques de ces forces » on trouve que le rap- 
port de la valeur moyenne de la première force, c'est-à- 
dire de la diminution de la pesanteur de la lune , prove- 
nant de l'action du soleil , à la pesanteur totale résultant 
de l'action de la terre , est à très-peu près égale au dou- 
ble du carré du rapport des révolutions de la lune et dii 
soleil autour de la terre. Or, le mouvement de la lune 
étant 13 fois environ plus rapide que celui du soleil, le 
rapport précédent est de 7V à peu près, et l'on en conclut 
que , la force centrale qui retient la lune dans son or- 
bite , est environ 358 fois plus grande que la force per- 
turbatrice qui tend à l'en écarter. 

Cette force change d'intensité et de direction dans les 
différents points de l'orbite lunaire , elle est tantôt plus 
forte , tantôt plus faiUe que sa valeur moyenne ; la 
lune, est tantôt plus approchée , tantôt plus éloignée du 
soleil que la terre, et çn la suivant pendant Tune de ses 
révolutions , on s'assure aisément que sa pesanteur sur 
la terre est tantôt augmentée et tantôt diminuée par 
l'action du soleil , selon les positions respective^ des trois 
astres. L'action du soleil augmente la pesanteur de la lune 
dans les quadratures , c'est-à-dire lorsque la distance an- 
gulaire des deux astres esldcOO""; elle la diminue dans les 
syzygiesj c'est-à-dire lorsqu'ils se trouvent sur le même 
rayon visuel mené delà terre ; mais l'accroissementdansles 
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premiers points n'est que la moitié de la diminution qui 
alieudansles seconds. Elle se réduit à zéro dans les qua- 
tre positions où la lune se trouve à 40® 44' des syzygies, 
ou à, 35^ 16' des quadratures. C est-à-dire que, dans ces' 
quatre points, situés à angles droits sur Torhite, la pe- 
santeur de la lune n'éprouve aucune altération par Fac- 
tion du soleil. 

La force LC, perpendiculaire au rayoti vecteur LT, 
et qui tend à accroître la vitesse de la luné , est triple 
dans les octants ou dans les points où la lune se trouve à 
45** du soleil , de la force mojrenné provenant de Faction 
du soleil , et qui tend à diminuer la pesanteur. Nous 
avons vu que cette force était 3—, à peu près de la force 
centrale provenant de Faction de la terre ; Faction du 
sdeil qui tend à faire varier la vitesse de la lune , est 
doinc la IIU'' partie environ de la même force. 

195. Ainsi donc , quoique le soleil soit incomparable-» 
ment plus grand que la terre , sa distance à la lune étant 
beaucoup plus considérable que celle de la terte au même 
astre , la force perturbatrice, qui provient de son action 
sur la lime, est très-^petite, relativement aux forces prin- 
cipales qui l'animent. Elle introduit donc simplement 
dans le mouvement ellipti^jue de la lune autour de la 
terre, des inégalités du même genre que celles qui résul- 
tent dans le mouvement elliptique des planètes autour 
du Sjoleil , de leurs actions mutuelle^; seulement, comme 
la fo^çe perturbatrice est, dans le cas de la lune , beau- 
coup plus grande , et le mouvement de l'astre troublé 
beaucoup jdusrapide, les coefficients des diverses inéga- 
lités seront en général plus considérables , et leurs pé- 
riodes beaucoup plus courtes. 
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Ces inégalités pourront se partager comme les précé- 
dentes, en deux classes distinctes ; les inégalités périO'^ 
diques , c'est-à-dire celles dont letendue est limitée , et 
qui , dans un espace de temps assez court ^ reprennent 
successivement les mêmes valeurs \ et les inégalités sécu^ 
laires ou simplement pro^re55iVe5, c'est*4rdire ceUes qui 
croissent indéfiniment avec le temps , et qui sont indé* 
pendantes des positions respectives de l'astre troublé et 
de l'astre perturbateur. Les premières font varier la po- 
sition de la lune sur son orbite elliptique , les seccmdes 
altèrent insensiblement les éléments de cette orbite , et 
cb<ingent rapidement la position de ses nœuds et de son 
périhélie. On peut donc , conformément à ce qui a été 
dit n*" 186, se représenter aisément le mouvement trou- 
blé de la lune, en supposant que son lieu moyen se 
meut, suivant les lois du mouvement elliptique, sur une 
ellipse dont les éléments sont variables , les nœuds et le 
périgée mobiles , et que la lune décrit autour de ce point 
une courbe qui dépend des inégalités périodiques dont 
son mouvement est afiecté. De cette manière, le mouve- 
ment vrai de la lune autour delà terre paratt s'effectuer 
sur une suite d'épicycles, et c'est, en effet, ainsi que les 
anciens astronomes , jusqu'à Tycbo-Brabé , l'avaient re- 
présenté. 

196. Nous avons dit que l'action du soleil augmente 
et diminue alternativement la vitesse de la lune, selon sa 
position par rapport aux syzygies, c'est-à-dire à la ligne 
qui joint les centres du soleil , de la lune et de la terre 
lorsque ces astres sont en conjonction ou en opposition, 
n en résulte des altérations périodiques dans le mouve- 
ment elliptique de la lune ; tantôt elle est en avant, tan- 
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tôt eDe demeure en arrière de .la position qu'elle aurait 
sur son orbite par le seul efiet de l'attraction de la terre. 
Ces inégalités, qui dépendent de la position respective 
du soleil et de la lune, vus de la terre, ont reçu le nom de 

4 4 . ' 9 

yariàtion dans la théorie lunaire. La plus considérable 
d^entre elles est celle qui a pour argument le. double de 
la distance angulaire de la lune au soleil , sa période est 
donc moitié de la durée d'un mois synodique. Cette illé- 
galité, tantôt additive et tantôt soustractive, ai,igm^nte 
et diminue alternativement Téquation du centre ; elle est 
nulle dans les syzygies et les quadratures , et elle atteint 
sa plus grande valeur dans les octants lorsque la lime est à 
iS'^des syzygies, elle peut s'élever alors à 39' 30", n** 5J. 
La partie dé la force perturbatrice du soleil qui fait 
varier la pesanteur de la lune vers la terre , produit ïé* 
f^c^zoTi, la plus considérable des inégalités lunaires et la 
plus anciennement connue. Elle fut découverte par Pto* 
lémée ; avant lui Hipparqoe avait déjà reconnu l'excen- 
tricité de l'orbite et l'équation du centre qui en résulte; 
il avait montré par là pourquoi la vitesse de la lune n'est 
pas toujours la même, et pourquoi elle atteint son maxi- 
mum et son minimum aux extrémités de la ligne des 
apsides. Ptolémée remarqua que les quantités absolues 
de ces vitesses extrêmes varient d'une révolution à l'au- 
tre, et que plus le soleil s'éloigne de la ligne des apsides, 
plus la différence de ces vitesses devient considérable. 
Cette inégalité peut s'expliquer par une contraction ou 
une dilatation de l'excentricité de l'orbe de la lune résuli 
tante des variations de sa pesanteur causées par l'actiondu 
soleil. £n effet, supposons (/%. 97) la terre en T, au foyer 
de l'ellipse ABCD que déc;rit la lune ; si au moment où 

35* 
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cet astre arrive à l'apogée en A , le soleil se trouve en S , 
en sorte que la ligne des apsides coïncide avec la ligne 
des syzygies, ia lune se trouvera en même temps dans sa 
plus grande distance à la terre et dans sa plus courte di- 
stance au soleil. La diminution de Tintensité de la pesan- 
teur, produite par l'action de cet astre, est donc d'autant 
plus sensible que l'attraclion du soleil est alors la plus 
forte qu'elle puisse être , tandis que l'attraction de la 
terra est réduite au minimum de sa valeur. Au contraire, 
lorsque la lune se trouve au point opposé en B', la force 
centrale résultant de l'actioii de la terre, a atteint sa plus 
grande valeur, et la diminution qu'elle éprouve par l'ac- 
tion du soleil est la plus petite possible. Il suit de là que 
la différence des deux distances TA et TB', ou l'excen- 
tricité qui en est la moitié, doit paraître plus considé- 
rable lorsque la ligne des apsides est située dans la posi- 
tion que nous lui avons supposée,que lorsqu'elle coïncide 
avec la ligne des quadratures. Cette variation de l'ex- 
centricité de l'orbite de la lune , en produit une corres- 
pondante dans sa vitesse , et il en résulte une inégalité 
très-sensible dans son mouvement en longitude. Cette 
inégalité augmente continuellement l'équation du centre 
dans les quadratures et la diminue dans les syzygies. Elle 
a pour argument le double de la distance de la lune au 
soleil, moins la distance de la lune à son périgée. Sa plus 
grande valeur est de 1"* 16' 29". Elle a été reconnue , 
comme nous l'avons dit , par. les anciens astronomes , 
mais ce sont les astronomes modernes qui lui ont donné 
le nom. d'éi^ection sous lequel elle est généralement dé- 
signée. 

L'orbite du soleil n'étant point circulaire, sa distance 
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à la luûe est tantôt plus grande %t tantôt plus petite que 
sa distance moyenne. Quand le soleil est en hiver dans 
sa plus grande proximité de la terre ou dans son périgée, 
son action , devenue plus puissante , retarde le mouve- 
ment de la lune^ et ce mouvement s'accélère à mesure que 
le soleil avance du périgée vers l'apogée. L'ellipse lunaire 
semble se dilater ou se contracter tour à tour, selon qu elle 
est plus ou moins échauffée par les rayons solaires , /et 
l'astre, par conséquent, doit mettre un temps plus pu 
moins long à la parcourir. De là résulte dans l'expression 
de la longitude de la lune une inégalité qui dépend dé 
la distance du soleil au périgée ou de son anomalie 
moyenne. Cette inégalité a, comme on voit, le même ar- 
gument que l'équation du centre du soleil, mais elle est 
affectée de signe contraire , en sorte qu'elle ralentit le 
mouvement lunaire quand celui du soleil augmente , et 
réciproquement elle l'accélère quand elle diminue le 
mouvement dti soleil. Cette inégalité reprend les mêmes 
valeurs lorsque le soleil revient à la même position dans 
l'écliptique ; sa période est donc celle d'une année ano- 
malistique , et on l'a nommée par cette raison équation 
annuelle. Elle s'élève à 11' 13" dans son maximum. 

Ainsi donc, la partie LC {fig. 9ft) delà force pertur- 
batrice du soleil , en ralentissant et accélérant tour à tour 
la vitesse de la lune, produit la uarialion, et l'autre 
partie LB de la même force, en faisant varier la pesan- 
teur de la lune vers la terre , donne naissance à V élection 
et à Y équation annuelle. On peut encore attribua à la 
même cause le mouvement très- sensible que l'observation 
indique danç Y axe des apsides. £n effet, la lune atteint 

son périgée au moment où sa vitesse acquise est à son 

36 
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fnaximumi et où elle a , par conséquent , le plus de force 
pourcontre-balancerrattractiondelat«rre,n° 181; l'action 
du soleil, en altérant la pesanteur de la lune vers la terre , 
doit donc faire varier ce point et la position du périgée. 
Mais le mouyement qui en résulte est nécessairement 
alternatif. £n effet , l'attraction du soleil , comme nous 
l'avons vu , diminue la pesanteur de la lune vers la terre 
dans les syzygies» tandis qu'elle l'augmente dans les qua- 
dratures; la ligne des apsides a donc, dans ces deux points, 
un mouyement dirigé en sens inverse: dans le premier cas, 
ce mouyement tend à rapprocher le périgée lunaire du 
soleil» et il est direct; dans le second, il tend à l'en 
écarter, et il est rétrograde. Mais comme la diminution 
de la force centrale dans les syzygies est double de son 
augmentation dans les quadratuifes(l), ilenrésulte que la 
quantité dont le périgée s'est avancé dans Tordre des 
signes surpasse ceUe dont il a rétrogradé; l'ei^cès du 
premier mouvement sur le 'second constitue le déplace- 
ment annuel du périgée. Ce mouvement , rappcnrté à Té- 
quinoxe, est, selon l'observation, de 40^ 39' hS!' en 365jours 
moyens solaires, n** 51 , ce qui produit une révolution 
sidérale en 3232,5756 jours et une révolution tropique 
en 3231, 4<75 jours, ou neà^f ans à peu près. Clairaut es- 
saya le premier de déterminer ce mouvemeiit par la 
théorie, et ses premiers calculs ne lui ayant donné que 
la moitié de sa valeur, il en avait conclu que sur Ce point 
la loi de l'attraction en raison ini^rse du carré desdis^ 
tances était en défaut ; mais ayant eu égard au carré de 
la force perturbatrice qu'il avait négligé d'abord, il re- 
trouva la seconde moitié du mouvement du périgée qui 

(1) Voir les notes. 
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avait échappé à sa première approximation , et reconnut 
àtec satisfaction que toutes les inégalités du mouvement 
lunaire , comme celles des autres mouvements célestes , 
pouvaient s'expliquer sans qu'on fût obligé d'altérer en 
aucune manière l'admirable simplicité de là loi de la 
gravitation . 

Les trois équations dont nous venons de reconnaître 
la cause s^ajoutent à Téquation du centre dans l'expres- 
sion de la longitude vraie delà lune ; l'attraction du soleil 
produit encore dans son mouvement elliptique diverses 
autres inégalités périodiques, mais moins importantes, 
et que , nous désignerons sous la qualification générale 
de perturbations. On aura ainsi : 

Long, ivraie = long, moy.^équat, du cent. -\' év^ec- 
tion -{- i^ariation + équat. annuel, + perturbations, 

iQj. Considérons maintenant les inégalités de la lati- 
tude. La lune ne se meut pas dans le plan de l'écliptique 
comme nous l'avons supposé jusqu^ici ; son orbiie est 
inclinée de 5® environ sur ce plan t il en résulte que l'ac- 
tion perturbatrice du soleil s'exerce généralement suivant 
une droite oblique à l'écliptique. Du centre de la lune 
abaissons une perpendiculaire sur ce plan , et par cette 
perpendiculaire et la direction de la force perturbatrice, 
concevons un plan qui coupera l'orbe lunaire suivant une 
droite quelconque. On pourra décomposer la force per- 
turbatrice^ en. deux autres forces, l'une dirigée suivant 
cette derrière droite» l'autre suivant la pei'pendiculaire 
âVécliptique. La première force agissant dans l'orbite 
même de la lune est celle qui, en altérant sa vitesse et sa 
pesanteur, produit les inégalités de la longitude dont 
nous venons de parler ; la seconde tend eontinuellement 
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à rapprocher la lune du plan de l'écliptigue ; elle e»t 
nulle dans les quadratures et dans les nœuds , parce 
que l'action du soleil est alors dirigée parallèlement au 
plan de Técliptique ou dans ce plan même ; dans les 
points intermédiaires , elle produit sur la position de 
l'orbite lunaire des effets très-sensibles. 

Soit EE' l'écUptique {fig. 98), LNL' l'orbite de la 
lune et L& le petit arc qu'elle décrirait dans on instant 
pour se rapprocher de son nœud descendant N, sans 
l'action du soleil ; soit La l'espace que cette force 
perturbatrice tend à lui faire parcourir dans le même 
intervalle en la ramenant vers l'écliptique. La lune , 
en vertu des deux forces qui la sollicitent , décrira la 
diagonale L/ du parallélogramme hlab; l'orbite lunaire 
de LNL' se change donc en LNJJ , et le^ nœud qui 
était en N se trouve transporté en N'. NN' est Ja projec- 
tion d'un petit arc de l'écliptique qui représente le 
mouvement du noeud N, danis l'intervalle que la luné 
met à passer de L en /, et l'on voit que ce mouve- 
ment est dirigé de l'est à l'ouest , c'est-à-dire en sens 
contraire du mouvement de la lune en longitude; mais on 
observera qu'en même temps l'inclinaison LNE de l'or- 
bite lunaire à l'écliptique est devenue LN E* et comme 
ce second angle est plus grand que le premier , l'incli- 
naison va en croissant tant que la lune est au-dessus 
de l'écliptique Quand la lune passe au-dessous de ce 
plan, par exemple en L', il est aisé de voir par l'in- 
spection de la figure que l'action du soleil , dirigée sui- 
vant L'c , changeant l'orbite de LN'L' en L'^'L", l'in- 
clinaison diminue, tandis que le nœud au contraire con- 
serve toujours un mouvement rétrograde. 
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Ainsi donc l'action perturbatrice du soleil cause dans 
le plandeTorbite lunaire une espèce de balancement au- 
tour de la ligne des nœuds ; mais l'accroissement d'in- 
clinaison qu'il éprouve lorsque la lune es tau-dessus de 
Técliptique compensant la diminution qui a lieu quand 
elle se trouve au-dessous du même plan , l'inclinaison 
moyenne demeure la même dans tous les siècles ; la 
même force, en amenant la lune à traverser l'écliptique 
plutôt qu'elle ne le ferait sans cette action, change la di- 
rection de la ligne des nœuds , et leur fait parcourir d'un 
mouvement rétrograde 19" 19' h^\ 32 ep 365 jours 
moyens solaires, ce qui produit une révolution tropique 
en 6798,281 jours, et une révolution sidérale en 6793, 391 
jours, c'est^-dire en 18 ans et 7 mois environ. La rapi- 
dité des mouvements du périgée et des nœuds de l'orbe 
lunaire forme l'un des points les plus remarquables de 
la théorie de notre satellite, et ce qui la distingue essen- 
tiellement de la théorie des planètes, où les déplacements 
des mêmes points s'effectuent avec une lenteur séculaire. 

Les mêmes causes qui altèrent l'inclinaison et la posi- 
tion des nœuds de l'orbe lunaire produisent des varia- 
tions périodiques dans l'expression de la latitude qui ré- 
sulte de ce que la lune n'est pas en mouvement dans le plan 
même del'édiptique. Les inégalités de la latitude sont en 
général beaucoup moins considérables que celles de la lon- 
gitude; la plue forte s'élève à 8' 47" dans son maximum , 
elle a été d abord reconnue par l'observation , et c'est h 
Tycho qu'on en doit la découverte. Les autres ont été in- 
diquées parla théorie aux astronomes, qui ont ensuite 
déterminé leurs valeurs par l'observation; elles sont 
beaucoup plus faibles que la précédente , el la plus con^ 
sidérable ne dépasse pas 25''. 
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L'attraction de la terre produit encore dans l'orbite de 
la lune un mouvement d'oscillation semblable à celui que 
l'attraction de la lune produit sur Téquateur terrestre, 
et d'où résulte le phénomène de \dinutation^ comme on le 
▼erra chap. XI. Ce mouvement est ce qu'on nomme par 
analogie, la natation, ^e la )une. Son étendue dépend de 
^'aplatissement de la terre et peut servir à le déter^aer. 

1 98 . Les principales inégalités périodiques du mouve- 
ment lunaire avaient été découvertes et déterminées par 
l'observation longtemps avant que la loi de la gravitation 
ne nous en eût expliqué les causes; mais la théorie pou- 
vait seule nous donner Iç moyen de reconnaître la 
marche des inégalités de la seconde espèce , ou des iné- 
galités séculaires, à cause de Textréme lenteur avec 
laquelle leurs variations s'eflectuent. La plus remarqua- 
ble est celle qui afiecte le moyen mouvement de la lune. 
En comparant entre elles des observations faites à de 
grands intervalles , on avait remarqué que les observa-^ 
tions donnaient à la lune une position moins avancée 
dans son orbite qu'elle ne devrait l'être lorsqu'on la cal- 
cule au moyen des tables astronomiques ; et comme les 
différences sont trop considérables pour être attribuées 
aux erreurs des tables ou à rincertitudé des observa- 
tions , on a dû en conclure que le mouvement de la lune 
déterminé par les observation^ actuelles est plus rapide 
qu'il n'était autrefois : d'où il résulte qu'en appliquât ce 
mouvement à des époques antérieures, nous reculons la 
lune dans son orbite plus qu'elle ne devrait l'être pour 
correspondre exactement aux observations. Cette accé- 
lération du moyen mouvement est surtout sensible lors- 
qu'on compare successivement les positions de la lune 
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calculées par les tables mpderues, a^ec les observations de 
Ptolémée, et les obsertations faites à des é{>oque5 plus 
récentes. On reconnaît alors que les différences sont 
d'autant moindres que les observations sont p\\xs rap- 
prochées de nous ; elles ne sont pa$ proportionnelles 
aux intervalles écoulés, et l'accélération qui en résulte 
dans le joioyen mouvement croit à trèë-péu près tomme 
le carré des temps. Ainsi, en la supposait de 10"',7232 
dans le premier siècle , elle sera de 42'', 8982 à la fin du 
second, et ainsi de siiitte, c'est-à-dire qu'on aura raccélé- 
ration du moyen mouvement de la lune à une époque 
quelconque , en multipliant 10", 7232 par le carré du 
nombre de siècles écpulés depuis l'époque d'où l'on 
compte le temps, et l'on déterminera la position de la 
lune à un instant quelconque, en ajoutant cette accélé- 
ration à son mouvement séculaire. 

Cette accélération est ce qu'on nomme P équation sé^ 
culaire de la lune; elle a toujours été [H'ogressivé depuis 
les plus anciennes observations qui nous soient parve- 
nues jusqu'à l'époque actuelle ; mais la théorie montre 
que cette inégalité est périodique comme toutes celles 
qui afiectent lea^^ mouvements planétaires ; sa périôdfe 
seulement est extrêmement longue, elle embrasse des 
millions d'années^ et l'intervalle qui nous sépare des 
plus anciennes observations n'en a développé encore 
qu'une trèsrfaible partie. 

Les géomètres ont longtemps Vainement cherché à 
reconnaître la cause cachée de cette inégalité; c'est 
Laplace qui eut enfitl le bonheur delà trouver , et cette 
découverte doit être mise au rang de ses plus beaux tra- 
vaux, n fit voir que l'équation séculaire de la lune est 



/ 
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due à l'aolion du soleil sur notre satelHte, combinée 
avec la variation sécnlaire de Teiccentricité, de l'orbe 
terreâtre. Cette variation est peu sensible dans le mou» 
vement de la terre ; mais réfléchie^ pour ainsi dire , par 
le soleil , selon l'expression de Laplace , elle devient 
très^sensible dans le mouvement de la lune. L'équation 
séculaire de la lune va en augmentant quand Tex- 
centricité «le Forbite terrestre diminue, comme cela a eu 
lieu depuis les anciennes observations jusqu'à nous, mais 
elle deviendra négative quand l'excentricité parvenue 
à son minimum^ cessera de diminuer pour commencer à 
croître. L'accélération du mouvement lunaire se cban- 
géra alors en un retardement; mais un grand nombre dé 
siècles s'écoulera avant cette époque , et l'inégalité qui 
en résultera dans le mouvement séculaire de la lune 
pourra s'élever jusqu'à 8 ou 9** avant qu'elle ne change 
de signe. 

19g. Laplace a encore reconnu , dans les éléments qui 
déterminent la position du périgée et des nœuds de l'orbe 
lunaire , des inégalités séculaires qui dépendent de la 
même cause que celle delalongitude moyenne, c'est-à-dire 
delà variation de l'excentricité de l'orbite terrestre. Il en 
résulte que les mouvements de ces deux points ne sont 
pas rigoureusement uniformes ; ils ch^angent insensi- 
blement de grandeur dans les différents siècles; le mou- 
vement du périgée et des nœuds se ralentit quand le mou- 
vement moyen s'accélère , et réciproquement (1). L'iné- 
galité du mouvement du périgée est quadruple de celle 
du moyen mouvement et affectée d'un signe contraire ; 

(1) Les équations séculaires da moyen mouTement , des mouTe- 
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celle de la longitude du nœud est égale a six dixièmes de 
cette même inégalité , ou plus exacten&ent les équations 
séculaires de ces trois mouvements sont comme les nom-^ 
bres 1,-3,70197 et —0,61206. 

Ces inégalités sont trop petites pour qu'elles eussent 
pu se manifester par l'observation directe, parce qu'elles 
seraient longtemps restées confondues dans les erreurs 
dont les observations sont susceptibles ; mais lorsque la 
théorie les eut découvertes et qu'on Tes eutfaït entrer dans 
le calcul, elles se sont vérifiées d'une manière admirable 
par l'accord des phénomènes. Ainsi , des éclipses Chai- 
déennes ont été représentées avec une grande exacti- 
tude en tenant compte des trois inégalités séculaires ; 
tandis que si Ton n'y avait point eu égard y les diffé- 
rences se seraient élevées à plusieurs degrés. ( Connais^ 
sance des Temps, 1801 ). 

La théorie indique encore , dans lexcentricité et dans 
l'inclinaison de l'orbite lunaire , des inégalités séculaires 
dépendantes de la même cause que les précédentes; mais 
elles seront toujours trop peu considérables pour qu'elles 
puissent devenir sensibles par les observations. 

' La position de Fécliptique étant variable , il semble 
qu'il en doit résulter, dans l'inclinaison de l'orbe lu- 
naire sur ce plan, des inégalités semblables à celles que 
les variations de l'excentricité de l'orbe terrestre intro- 
duisent dans. la longitude; mais la théorie montre que 

ments du périgée et des nœnds sont respectivement, selon M. Da- 
moiseau : 

Moyen mouv. = 10", 7232 P + 0",O19361 î». 
Mouv. du périgée =*-39", 6971 i2 — 0",071674 i», 
MouT. du nœud = — 6", 5632 £2 — 0",ai 1850 13, 
i étant le nombre de siècles écoulés depuis 1801. 



/ 
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rattraction du soleil ramène Torbite lunaire constam- 
ment à la même inclinaison sur Técliptique , en sorte 
que les latitudes restent les mêmes que si ce plan était 
invariable. Cette constance dans l'inclinaison moyenne 
de l'orbe lunaire à l'écliptique est confirmée par toutes 
les observa tions , et cette orbite n'éprouvera que des al- 
térations qui seront toujours insensibles. 

aoo. La théorie indique encore , dans le mouvement de 
la lune , un grand nombre d'autres inégalités dont les ar- 
guinehts dépendent, soit du mouvement de la lune et du 
soleil dans leurs orbites respectives, soit simplement des 
changements progressifs du périgée et du nœud de Torbe 
lunaire. Comme ces dernières inégalités croissent beau- 
cOiip moins rapidement que les premières , à raison de 
la lenteur des mouvements de ces deux points comparés 
aux mouvements du soleil et de la lune, on les a nom- 
mées, pour les distinguer, inégalités 2i longues périodes. 
VAlts forment, dans la théorie de là lune , une classe à 
pïtrt ; leur détermination présente de grandes difficultés, 
mais elles ont donné l'explication de quelques anomalies 
singulières que l'observation avait indiquées dans le 
mouvement lunaire , sans qu'on en put découvrir 
la cause. C'est ainsi qu'tlne petite inégalité à loilgue 
période, dépekidaMe de la longitude .du nœud de 
la lune 9 d'abord signalée par Mayer et Massoh ^ avait 
été rejetée par les géoïnètres, comme ne se rattachant 
pas à la théorie de la pesanteur, lorsque Laplace 
reconnut qu'elle résultait de la non-sphéricité de la 
terre, et qu'elle pouvait, par conséquent, donner la 
mesure de son aplatissement. £n effet ; l'on conçoit que 
si Ton calcule par la théorie le coefficient dé cette inéga- 
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lité , en laissant comme arbitraire dans cette détermina- 
tion Taplatissement du sphéroïde terrestre , qu'on com- 
pare ensuite le résultat de ce calcul au coeiËcient donné 
par l'observation , on en pourra conclure la valeur de la 
quantité indéterminée. Burg et Burckart , par un grand 
nombre d'observations, ont fixé cette inégalité à 20^,987, 
ce cpi donne, pour l'aplatissement du sphéroïde terrestre, 
la fraction g-—, valeur qui s'accorde aussi bien qu'on peut 
le désirer avec celle qui résulte des mesures directes 
prises à la surface de la terre, et qui a l'avantage 
aétre ihoins affectée que celles-ci des irrégularités de 
sa figure. Ainsi donc , la lune, dont les éclipses avaient 
fait connaître aux premiers astronomes la sphéricité de 
la terre (p. 184), leur a servi, quand la science a été plus 
avancée, à déterminer avec exactitude sa figure , et à me- 
surer son aplatissement. 

201. Mous avons vu, n** 179 , qu'en supposant que la 
force qui retient la lune dans son orbite soit la pesanteur 
terrestre, diminuée en raison inver3e du carré de la 
distance de la terre à cet astre , la hauteur dont la lune 
descend, suivant la verticale, dans une seconde, est 
exactement celle dont un corps pesant , placé à la dis- 
tance de la lune , s'avancerait vers la terre dans le même 
intervalle. Or, cette hauteur est connue par l'observa- 
tion , puisque c'est le sinus verse de l'arc que notre sa- 
tellite décrit dans une seconde de temps (n° cité) ; nous 
connaissons, par les expériences du pendule , la hauteur 
dont' un corps grave à la surface de la terre tomberait 
dans lé même intervalle ; en égalant ces deux expres- 
sions , nous en pourrons donc conclure la distance de la 
lune à la terre en fonction du rayon terrestre, c'est-à- 
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dire la parallaxe de cet astre, ou bien, en supposant 
cette parallaxe connue par les observations, nous en 
pourrons conclure la grandeur du rayon terrestre. On 
retrouve par ce calcul , pour la parallaxe lunaire , une 
valeur à très-peu près égale à celle que nous avons dé- 
duite des observations directes, n° 5o. 

Il existe dans l'expression de la longitude de la lune 
une inégalité qui dépend du rapport des distances de la 
lune et du soleil à la terre ; et comme la distance de la 
lune est connue, on en peut conclure la distance du soleil 
à la terre ou l'expression de sa parallaxe. Cette inégalité, 
par cette raison, a reçu le nom A' inégalité par allactique. 
Elle a pour argument la distance de la lune au soleil , et 
l'observation a donné à Burg 122", 38 pour son coeffi- 
cient. Cette valeur, comparée à celle qui résulte de la 
théorie , donne 8", 5605 pour la parallaxe du soleil , ce 
qui diffère feu de 8", 5776 , valeur de cette parallaxe que 
Ton a conclue du dernier passage de Vénus sur le soleil 
{s^oir n° 83). Sans doute, ce n'est point l'un des résultais 
les moins remarquables de la loi de la gravitation uni- 
verselle, que de voir ainsi enchaînés l'un à l'autre des 
phénomènes qui semblaient n'avoir aucun rapport entre 
eux , et la figure de la terre , sa grandeur, son aplatis- 
sement, sa distance au soleil et à la lune, pour la con- 
naissance desquels des savants laborieux ont entrepris 
tant de périlleux voyages, déterminés par un astro- 
nome , sans sortir, pour ainsi dire, de son cabinet , d'une 
manière plus exacte peut-être qu'elles ne le seront jamais 
par des mesures directes. 

202 . En résiunant tout ce que nous venons de dire , on 
voit que la théorie explique d'une manière très-satisfaif 
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saute les principaux phénomènes que le mouTementde la 
lune nous présente,, tels que les déplacements de la ligne 
des apsides, de la ligne des nœuds, les oscillations du 
plan de l'orbite lunaire, etc.. La loi de la gravitation 
suffit pour rendre compte de toutes les grandes iné-^ 
galités que l'observation a fait successivement décou^ 
vrirdans le mouvement de la lune, et elle en a indi- 
qué de nouvelles qui, par la complication de leurs 
arguments ou Tétendue de leurs périodes , seraient 
demeurées longtemps confondues entre elles sans qu'on 
pût en deviner les causes. L'analyse indique à l'astro- 
nome les arguments des inégalités qui, par quel^ 
ques circonstances particulières, peuvent devenir sen-* 
sibles, et l'on détermine leurs coefficients par la com-^ 
paraison des observations les plus propres à faire 
ressortir les nouvelles équations auxquelles on veut 
avoir égard, et à en constater l'existence (1). C'est par 
la réunion de ces deux méthodes , le cale i et l'obser- 
vation , qu'on est parvenu à donner aux tables des 



(1) C'^t de cette manière qu'ont été formées les premières tables 
un peu exactes que nous ayons eues du mouvement de la lune : ce^ 
pendant on peut déterminer toutes les inégalités du mouvement lu- 
naire par la seule application de la théorie de la gravitation, et en 
n'empruntant à Tobservation que les données indispensables qui 
dépendent de la position de la lune et des éléments de son orbite 
elliptique, aune époque donnée. Cette méthode est sans doute, pour 
un esprit philosophique, la plus satisfaisante, puisqu'elle fait sortir 
d'un même principe toutes ses conséquences, mais les calculs qu'elle 
exig^ pour atteindre à la précision des observations sont extrême- 
ment pénibles. Au reste , nous possédons aujourd'hui des tables fort 
exactes calculées dans les deux systèmes : par l'observation et la 
théorie réunies , celles de Burg, de Bnrckart; par la seule théorie, 
celles de M. Damoiseau. 
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mouTements lunaires la précision, qu^elles ont aujour- 
d'hui ; les erreurs qu'elles peuvent présenter, clans les 
cas les plus défavorables, ne s'élèvent guère à plus 
de 12 à 13". Avant Newton, on n'aurait pu répondre 
de l'exactitude à 6' près, quoiqu'on employât dans la 
formation des tables les cinq équations principales de 
la lune , dont les deux premières , l'équation du centre 
et 1 évection , avaient été assez bien déterminées par 
les anciens astronomes , et les trois autres, la variation , 
l'équation annuelle et l'inégalité de la latitude, par 
Tycho et Kepler. La théorie de l'attraction a donc enfin 
soumis à l'astronomie cet astre qui , par le grand nombre 
et l'étendue de ses perturbations, semblait vouloir échap- 
per à toutes ses prévisions et présenter h ses investiga- 
tions un problème impénétrable. 
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CHAPITRE VI 



INÉGALITÉS DU MOUVEMENT HES SATELLITES DE JUPITER, 

SATURNE ET URANU8. 



Rapports remarquables entre les moyens mouv^ements 
des trois premiers satellites de Jupiter. — • Rapports 
entre les longitudes moyennes sidérales et synodi- 
ques. — Ces trois satellites ne peuvent s^ éclipser à la 
fois, — Masses des satellites de Jupiter. — Aplatis* 
sèment de la planète. -^ Satellites et anneau de^ 
Saturne. — Satellites d'Vranus. 



203. Les satellites de Jupiter forment autour de leur 
planète comme un système particulier, dont les rapides 
variations nous représentent, sous de petites dimensions, 
l'image des changements qui ne s'opèrent qu'avec' une 
extrême lenteur dans le système du soleil et des planètes. 
Leurs mouvements sont assujettis à des inégalités pério- 
diques très-sensibles , qui avaient longtemps eiûbarrassé 
les astronomes; mais la théorie, en découvrant leur 
cause y a rendu leur recherche beaucoup plus facile ^ et 
a fourni le moyen de les soumettre au calcul. Ces iné- 
galités sont introduites dans les mouvements elliptiques 



576 PRÉCIS 

des satellites par leurs actions réciproques ; elles sont 
surtout sensibles pour les trois premiers satellites à cause 
de leur rapprochement. Les plus considérables résultent 
du rapport qui existe entre les durées des révolutions 
de ces trois astres ; ces durées sont entre elles à peu près 
comme les nombres 1, 2 et 4 , ce qui produit entre leurs 
moyens mouvements le rapport énoncé n" 117, et en 
vertu duquel le moyen mouvement du premier satellite, 
plus deux fois celui du troisième , est à peu près égal à 
trois fois celui du second. En effet , on a i + !=!• 
Toutes ces inégalités , dont les périodes diffèrent entre 
elles , se transforment dans les éclipses en une seule , 
dont la période est de 4.37,659 jours, intervalle qui 
ramène les trois satellites à la même configuration. 

L'observation a fait connaître encore , comme on la 
vu n' 117, une relation très-remarquable entre les longi- 
tudes moyennes des trois premiers satellites de Jupiter; 
elle consiste en ce que la longitude moyenne sidé* 
raie du premier satellite^ moins trois fois celle du se- 
cond ^ plus deux fois àe lie du troisième, n* a jamais 
différé de deux angles droits que d'une quantité 
insensible. Il était curieux de rechercher si ce rapport, 
que l'on observe depuis la découverte des satellites 
de Jupiter, a toujours existé, et s'il se maintiendra 
constamment le même dans les siècles à venir. Laplace 
a montré que , pour que ce rapport ait lieu , il n'est pas 
nécessaire que les mouvements primitifs des trois satel- 
lites aient satisfait exactement à la condition qu'il 
exige , ce qui serait en effet peu vraisemblable ; il suffit 
qu'ils ne s'en soient pas écartés au delà de certaines 
limites que la théorie détermine; l'attraction mutuelle 
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des trois satellites a suffi ensuite pour rendre le rap- 
port rigoureux , et cette même cause le maintiendra 
éternellement tel qu'il est aujourd'hui. Il faut observer 
cepmidant que si le rapport dont il s'agit, n'avait pas 
été rigoureusement exact à l'origine , il en serait résulté 
dans les mouvements des trois satellites des variations 
périodiques ou librations d'une étendue arbitraire qui 
subsisteraient encore actuellement. Or comme les obser- 
vations les plus précises n'indiquent aucune variation 
de ce genre , il en faut conclure ou que les rapports 
précédents , entre les longitudes et les moyens mouve- 
mentsdes trois premiers satellites, ont été d'une exactitude 
rigoureuse dès l'origine , ou que s'ils s'en sont écartés , 
ce n'a été du moins que d'une quantité insensible. 

On a vu n* 117 que les relations qui existent entre les 
mouvements moyens et les longitudes moyennes sidé- 
rales, c'est-à-dire. comptées d'une origine fixe , ont éga- 
lement lieu relativemient aux moyens mouvements et 
aux longitudes moyennes synodiques , c'est-à-dire rap- 
portées au soleil, d'où l'on a conclu que les trois satellites 
ne pourront jamais être éclipsés à la fois, en sorte qu'il 
en restera toujours au moins un sur chaque horizon de 
la planète pour éclairer ses nuits. En effet, dans ce cas, 
les longitudes synodiques des trois satellites seraient 
égales chacune à 180^, et la relation qui doit exister entre 
elles, ne pourrait être satisfaite (1). 

/ 

(1) Soit v' la longitude synodique du premier satellite ou sa dis- 
tance angulaire au soleil vue du centre de Jupiter , v'* celle du se- 
cond, ety celle du troisième, on aura, d'après la relation énoncée, 

niais dans le cas d'une éclipse simultanée des trois satellites, las 

37 
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L'observation montre qijielea élémenU des orbites des 
satellites sont variables comme ceux des orbites pla-^ 
nétaires. Ainsi , leurs absides ont un mouvement 
semblable à celui des périhélies des planètes. Leurs 
inclinaisons et leurs nœuds sur Torbite de la planète 
varient également , et l'on représente à très^peu près 
ces variations, en supposant que le plan de Torbite du 
premier satellite oscille sur Téquateur de Jupiter, et que 
les orbites des trois autres satellites oscillent sur des 
plans qui font avec lequateur de Jupiter des angles 
constants; ces plans sont situés entre Téquateur et 
l'orbite de Jupiter, et passent toujours par l'intersection 
commune des deux plans. Les nœuds des orbites ont, 
sur ces plans , un mouvement rétrograde dont la pé- 
riode varie ; elle est de 30 ans pour le deuxième satel- 
lite , de ik2 ans pour le troisième , et de 531 ans 
pour le quatrième. ËnGn, les orbes des satellites sont 
entraînés par l'équateur de Jupiter, dont les nœuds ont 
un. mouvement rétrograde sur le plan de l'orbite delà 
planète. 

do4. La cause qui produit les inégalités des sat^ites 
étant connue , on a pu les employer à la détermination de 
leursmasses, qu'il eut été impossible d'obtenirpar des me- 

longitudes ♦»', u^' et f''' seraient égales chacune à i8o°, et Ton aurait 
par conséquent ♦^ -|- a e^'" — 3v" = o, ce qui est contr.3 la supposiiion. 
Dans les éclipses simultanées du Second et du troisième satellite, 
on a •^"= p"' = t8o**, par conséquent / = 360"; la longitude 
du premier satellite est donc nulle alors, c'est-à-dire qu'au lieu 
d'être éclipsé en même temps que les deux autres sateUite», le pre- 
mier satellite est eo conjonction avec JufHter, lorsque le second et 
le troisième sont dans l'ombre ; il est toujours éclipsé au contraire 
quand les deux autres sont en conjonction ; car on a alors v" == 
•»'" = o , et par conséquent v' == 1 8o". 
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«oreadirectesàcau^e de îeurextréme petitesse. £neffet,en 
formant parla théorie les coefficients de chaque inégalité» 
et en l'égalant à sa valeur donnée par l'observation , on 
en conclat celle de la masse du satellite , ou du moins le 
rapport de cette masse à celle de la pknète. On a trouvé 
ainsi , d'après ks données les pins certaines qu'ait fourni 
lobservation : 

Masse* des satellites de Jupiter, celle de la planète 

étant prise pour unité. 

1" Satellite j-i-^ 

2* Satellite jtJt? 

3' Satellite --^-f 

4- Satellite , . -f-- 

Un résultat non moins curieux que le précédent, et 
qui se déduit encore des inégalités des satellites, est 
la connaissance qu'elles ont fournie delà figure du sphé"^ 
roïde de Jupiter. En effet, la grande influence que s<m 
eUipticité exerce sur le mouvement des nœuds, a permis 
de la déterminer très^exactement par la comparaison 
de oe mouvement donné par l'observation , à la formule 
analytique qui s'y rapporte. On a trouvé, de cette ma^ 
lûère, que le rapport de Taxe de rotation de Jupiter au 
diamètre de son équateur est 0,9286 , ce qui diilère peu 
de la valeur de ce rapport donné par la mesure des deux 
axes de la planète n"" 80. 

Les taUes des satellites de Jupiter, calculées d'après 
les formules de la théorie et les éléments de leurs mou* 
vements elliptiques déduits de l'observation, représen* 
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tent les éclipses observées avec toute l'exactitude dési- 
rable ; on peut même assurer que les erreurs dés tables 
sont en général moindres que celles dont les observations' 
sont susceptibles. Ces perfectionnements donnés aux 
tables des satellites, étaient d'une grande importance à 
cause de leur utilité pour la détermination des l(Migi- 
tudes terrestres. 

ao5. Les satellites de Saturne sont si difficiles à observer 
que nous avons à peine encore des données exactes 
sur quelques - uns de leurs éléments : les géomètres 
ont donc pensé qu'il était jusqu'à présent inutile de 
s'occuper de leurs perturbations. 

Nous avons vu, n** 100, que Saturne est environné 
d'un anneau large , d'une très-mince épaisseur , et in- 
cliné de SO"" à peu près au plan de son orbite. Cet an- 
neau se divise en deux anneaux concentriques et sépa- 
rés par un très-petit intervalle. Si ces anneaux étaient 
suspendus autour de la planète par la seule force de 
cohésion de leurs parties, on pourrait craindre, que par 
l'action continue de la planète, elles ne vinssent à se 
disjoindre à la longue, conmie il arrive à tous les 
ouvrages de la nature qui n'ont pas en eux-^mémes une 
cause de stabilité assurée; les fragments de l'anneau 
ainsi brisé , se seraient précipités vers la planète ou au- 
raient continué à circuler autour d'elle comme autant 
de satellites différents. Gela n'étant pas arrivé, on a dû 
penser que les anneaux se maintiennent autour de la 
planète par un mécanisme particulier qui dépend des 
lois de l'équilibre des fluides. Maupertuis avait le. pre- 
mier abordé cette question; Laplace l'a depuis traitée 
plus complètement dans la Mécanique Céleste: il a fait 
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voir que Taoneau supposé fluide peut se maintenir en 
équilibre autour de Saturne, en vertu de l'attraction 
mutuelle de ses molécules et de leur pesanteur vers la 
planète , combinées avec un mouvement de rotation au- 
tour d'un axe perpendiculaire à son plan et passant par 
le centre de Saturne. La force centrifuge qui résulte 
de ce mouvement de rotation balance la tendance des 
molécules vers la planète , et assure leur permanence. 

Quant à la durée de la rotation de l'anneau, elle doit 
4tre la même que celle de la révolution d'un satellite, 
dont la distance au centre de Saturne serait à peu près 
égale à. la distance moyenne du bord supérieur et 
du bord inférieur de l'anneau, au même point. C'est 
ainsi que Laplace avait trouvé que la durée de cette 
rotation est de — de jour environ , ce qui a été depuis 
confirmé par W. Herschel , n" 100 ^ qui a trouvé la du- 
rée exacte de la rotation de l'anneau de 10 h. 7 , plus 
longue de 16'' seulement que la durée de la rotation de 
la planète. Ainsi la théorie avait découvert la mobilité 
de l'anneau de Saturne et la durée de sa rotation avant 
qu'elles n'eussent été reconnues par les observations.. 

iio6. Les satellites d'Uranusnous sont encore moins 
connus que ceux de Saturne; tout ce qu'on sait jusqu'ici 
d'après lea observations d'Herschel, c'est qu'ils se meu- 
vent à très-peu près dans uu même plan presque per- 
pendiculaire à celui de l'orbite de la planète. La peTii- 
tesse de ces astres et leur éloigùement nous laissent peu 
d'espoir d'acquérir à leur égard des notions plus éten- 
dues, k moins de quelque perfectionnement inespéré, 
daas nos moyens d'observations. 
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CHAPITRE VII 



FBRTUBBAltONS W MOtJVBSIBNT ELLfi^TIQtJÉ DBS GimàTES. 



Moyen de calculer les variations de chacun des éléments 
de r orbite elliptique d'une comète troublée par l'at'^ 
traction des planètes auprès desquelles elle passe* -^ 
Prédiction de ses retours futurs. — Application aux 
comètes périodiques de 17S9, de 1819 et de 1826. — 
Disparition remarquable de la comète de il G9. par 
Faction des planètes. — Considérations sur les mas- 
ses des comètes. 



207. Les eomètes sont sujettes eomine les planètes à des 
inégalités qui troublent leurs mouvements elliptiques , 
et qui sont surtout sensibles dans la durée de leurs révo- 
lutions. La détermination dé ces perturbations est un 
problème important en astronomie, parce qu elle peut 
seule nous mettre en état de suivre ces astres dans leur 
marche, lorsqu'ils sont dans la partie supérieure de 
leurs orbites, et de prévoir à l'avance Tinstaut précis de 
leur retour au périhélie. En effet, l'observation suffit 
pour déterminer tous les éléments du mouvement eUip- 
tique des planètes et des eomètes; on pourrait même, par 
l'étude attentive du cours d'une planète, reconnaître tou- 
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les les inégalités qu elle éprouve et qui Técarleat légè- 
rement des lois du mouvement dans l'ellipse; mais les 
comètes n'étant visibles pour nous que dans une petite 
partie de leur orbite , il serait impossible de déterminer, 
par le secours seul de lobs-jrvation , les perturbations 
<{u'eUes subissent lorsqu'elles se trouvent à des distan- 
ces 011 nous ne pouvons les suivre que par la pensée. 
Cette question est donc du nombre de celles qui ne peu- 
vent être abordées que par la théorie; essayons de mon- 
trer , autant qu'on le peut faire sans le secours du cal- 
cul, comment les géomètres sont parvenus à la ré- 
soudre. 

La recherche des inégalités planétaires est facilitée par 
la petitesse des excentricités de leurs orbites qui ne s'é- 
cartent que légèrement de la forme circulaire, et par leur 
peu d'inclinaison à Técliptique. Mais il n'en est pas de 
même à l'égard des comètes dont les excentricités ne sont 
renfermées dans aucune limite fixe, et dont les orbites 
peuvent être inclinées à l'écliptique depuis zéro jusqu'à 
Tangle droit; les méthodes ordinaires d'approximation 
employées dans la théorie des planètes ne peuvent donc 
leur être appliquées , et l'on est obligé de recourir , 
pour déterminer leurs perturbations , à des moyens 
particuliers. Le plus simple est celui qui consiste à 
supposer que les comètes , troublées par raltraction des 
planètes auprès desquelles elles passent, obéissent en- 
core aux lois du mouvement elliptique , mais que les 
éléments de leurs orbites, au lieu d'être constants comme 
ils le seraient si ces astres n'étaient soumis qu'à l'action 
du soleil , changent par degrés insensibles en vertu des 
forces secondaires qui les animent. C'est d'ailleurs une 
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hypothèse parfaitement conforme à Tobseryation qui 
montre que les éléments des comètes dont le retour est 
connu , ne sont pas constants, et varient, ainsi que la 
durée de leurs périodes , à chacune de leurs révolutions. 
Pour déterminer les altérations des éléments du mou- 
vement elliptique d^une comète, on divise son orbite en 
parties assez petites, pour qu'on puisse supposer la force 
perturbatrice constante pendant l'intervalle que la co- 
mète emploie à les parcourir , et ne variant que d'une 
porticmde la courbe à l'autre. On calcule alors facile- 
ment l'altération que subit chacun des éléments de l'or- 
bite pendant chaque intervalle , et en faisant la somme de 
toutes ces altérations partielles, ou plus exactement en les 
réunissant par les formules qu'emploient les géomètres 
dans les méthodes qu'ils nomment quadratures me- 
caniques , on forme la variation totale qu'éprouve cet 
élément. On conçoit qu'en divisant successivement l'or- 
bite en un plus grand nombre de parties, on peut 
approcher ainsi aussi près que l'on veut d'une rigou- 
reuse exactitude; mais les calculs que cette méthode 
exige sont très-pénibles, surtout quand il s'agit d'une 
comète dont la révolution est d'une longue durée , 
comme celle de 1759, et il serait à désirer qu'on put, 
par quelque procédé nouveau , parvenir à les abréger (1). 



(1) « Sans doute , on pourrait désirer, pour déterminer ces per- 
turbations, une méthode dont Tapplication numérique fût plus 
simple ; mais, par la nature mênr^e des difficultés que présente la 
question, il me paraît douteux qu'on y parvienne, et il est pro- 
bable que longtemps encore ce sera à la patience du calculateur 
à suppléer sur ce point aux imperfections de l'analyse.» {Théorie 
analjrtiqtte du Sjrsiéme du Monde ^ t. Il», p. 85.) Voilà ce que je 
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208. Clairaut est le premier géomètre qui ait tentéde 
déterminer par un calcul exact le retour d'une comète, 
n appliqua ^ la comète de 1682 les formules qui lui 
avaient servi pour résoudre le problème des trois corps ; 
le retour de cette comète , d'après les ingénieux aper- 
çus de Halley , était attendu pour la fin de 1758 ou le 
commencement dé 1759. Clairaut» par d'immenses cal* 
culs, détermina les perturbations que la comète avait 
subies durant les deux périodes successives de 1607 à 
1682 et de 1683 à 1759, par l'action de Jupiter et de 
Saturne. Il trouva ainsi que la période que la comète 
allait achever, devait être de 432 jours plus courte que 
celle qui l'avait précédée , en sorte qu'elle passerait au 
périhélie le 18 avril 1759. Le passage eut lieu le 12 mars 
delà même année, c'est-à-dire frente-^cpt jours avant 
l'époque que le géomètre lui avait assignée. Mais il faut 
observer que Clairaut ayant ensuite repris ses calculs et 
complété ceux que le temps ne lui avait pas permis d'a- 
chever, il reporta le passage au h avril, en sorte que 
Terreur de la prédiction se réduisit ainsi à vingt-trois 
jours, et sans doute Clairaut se serait encore rapproché 
de la vérité , s'il eût employé la masse de Saturne telle 
que nous la connaissons aujourd'hui, et s'il eût fait entrer 
dans ses calculs les perturbations causées par la planète 
Uranus qui n'était pas encore connue de son temps. 

disais il y a dix ans. De nouveaux efforts ont été tentes avec un 
zèle trés-Iouable , depuis cette époque , pour surmonter les difficul- 
tés que nous venons de signaler dans le calcul des perturbations , 
des comètes et des planètes télescopiques ; mais ces efforts, inutiles 
jusqu'ici pour les applications , me semlHent devoir bien plutôt 
servir à confirmer ma prédiction , qu a lui donner un démenti. 
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Les perfeciiannements introduits depuis cette époque 
daos ks méthodes analy tiques^ ont permis d'atteindre à 
un plus haui degré de précision, et la même comète 
devant revenir à son périhélie en 183&9 l'académie des 
sciences .d^ Turin fit du calcul de ses perturbations le 
sujet d'un prix qui fut accordé à M. Damoiseau, e^i 
i8t9. L'académie des sciences de Paris ayant remis le 
même sujet au concours eu 1829 , le désir de juger par 
moi-même de l'état de nos resso^rces sur ce point 
important de l'astronomie théorique « me porta à ré- 
pondre à cet appel , et les résultats que j'obtins 
alors ont depuis été pleinement confirmés par Tévéne- 
ment. 

Je calculai d'abord les perturbations de la comète 
depuis son passage au périhélie 1682 jusqu'à son retour 
au même point en 1759 > en tenant compte des actions 
de Jupiter y Saturne et Uranus pendant cette période, 
afin de fixer la valeur du grand axe et du moyen mou- 
vement à cette dernière époque. Je déterminai ensuite 
les perturbations de la comète pendant la période sui- 
vante en tenant compte à la fois des actions de Jupiter , 
de Saturne » d'Uranus et de la Terre , la comète ayant 
dû passer en 1759 assez près de cette dernière planète 
pour en éprouver des perturbations sensibles. Je fus 
ainsi conduit à fixer son prochain retour au périhélie 
d'abord au 13 novembre 1835 ; mais ayant depuis cor- 
rigé la masse de Jupiter que j'avais employée dans mes 
calculs, j'ai trouvé que le passage devait être reculé 
jusqu'au 15,2 novembre; la comète est passée au périhé- 
lie le 16 novembre à 9 h. 36' du soir : la difiérence entre 
les résultats du calcuk et de Tobservation se réduirait 
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A(mc aÎDfii à moins d'un jour (1), et.sans doute c'est bien 
peu sur une révolution de soixante et quinze ans ; ee 
résultat mérite d'être rappelé comme Tun des plus 
propres à nous montrer la puissance qu'a acquise aujour- 
d'hui l'application de l'analyse au système du inonde. 
Ajoutons que le rapprochement de la théorie et de Tob- 
servation , produit par un simple changement dans la 
masse de Jupiter , semble confirmer pleinement la né- 
cessité de la correction qu'on a fait subir , dans ces 
derniers temps, à la valeur de cette masse adoptée depuis 
Newton (2). 

209. On a appliqué de même le calcul des perturbations 
à la détermination des dérangements qu'a dû éprouver 
dans sa marche la comète à courte période de 1.819 , et 
cette application a donné lieu à une remarque impor- 
tante. On a cru que pour rendre raison de quelques dif- 
férences que présentaient les résultats du calcul et des 
observations faites en 1805, 1795 et 1786, époque à la- 
quelle paraissent remonter les premièresobservations de 



(i)M. Damoiseau avait fixé le retour de la comète au 4 novecabrf; 
la différence entre le calcul et robserration était donc encore de 
lîjom^; mes recherches , comme on voit. Vont fait presqu*en- 
tièrement disparaître. (Consulter, pour {^us de détails, Tezcellente 
notice insérée sur ce sujet par M. Arago, dans YJnnuaire de 1836, 
et un Mémoire dans lequel j'ai donné les résultats de mes calculs 
{(^nnaissunce des Un^Sf ISZS). 

(2) D*aprés les élongadons du 4* satellite observées par Ponnd, la 
masse de Jupiter, calculée par Newton, était le 1067' de celle du so- 
leil ; elle en est la 104S«,69 partie, n*" 182 , «elon lès élongationi du 
même satellite observées en 1833, par M. Airy; cette valeur s'accorde 
a^ec celle qui résulte du calcul des perturbations des petites pla^ 
^^^tê , par MM. Nicolaï, Encke, Gauss, etc. 
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cette comète , il était indispensable d admettre lexis-* 
tence d'une force perturbatrice nouvelle, qui concour- 
rait, avecFaction des planètes, àdéranger son mouvement 
elliptique , et Ton a supposé que cette force était la ré- 
sistance d'un milieu éthéré répandu autour du Ècieïl, 
L'action de ce fluide est insensible sur les planètes , puis- 
que l'observation ne nous a indiqué dans leur marche 
aucune inégalité provenant d'tine pareille cause; mais 
s'il existait réellement, son influence serait sans doute 
beaucoup plus sensible sur les comètes, à cause de l'ex- 
trême rareté de la matière qui les compose, de même 
que nous voyons à la surface de la terre la résistance de 
l'air altérer d'autant ]>lus les mouvements des corps 
pesants que leur densité est plus petite. Cependant Vac- 
cord qui se rétablit entre les résultats du calcul et ceux, 
de l'observation à partir de 1819, accord qui est devenu 
plus parfait à mesure que les éléments de la comète ont 
été mieux connus . doit faire penser que les différences, 
précédentes étaient dues simplement aux erreurs des 
observations antérieures à 1819, époque où Ton a re- 
connu pour la première fois la périodicité de la comète, 
et où l'on a commencé à l'observer avec soin. Enfin, le 
retour de la comète de 1759, concordant presqu'avcc l'in- 
stant que la théorie lui avait assigné , semble avoir 
décidé la question, et l'hypothèse d'un milieu ré- 
sistant doit être écartée jusqu'à ce que quelque nou- 
veau phénomène en fasse juger l'admission indispen- 
sable. 

310. Lesaltémtions delà comète périodique de 1826, et 
l'époque de son retour au périhélie en 1832, ont été dé- 
terminées par Ri. Damoiseau ; Té vénement a depuis con- 



d'astrohomie. 589 

firme ses calculs. Cette comète repassera au périhélie 
dans le mois de mai de Taiinée 1839. 

211. Nous avons TU que la théorie démontre que les or- 
bes planétaires resterontdans tousles temps peu excentri- 
ques et médiocrement inclinés au plan de Fécliptique 
comme ils le sont aujourd'hui; le système solaire n'é- 
prouvera, à cet égard, que des altérations qui se com*- 
penseront dans la suite des siècles , de manière qu'il de- 
meurera à la longue dans un état de stabilité parfaite. 
Cette propriété remarquable tient à la constitution même 
du système planétaire, elle résulte de la petitesse des 
excentricités et des inclinaisons, et de ce que toutes les 
planètes tournent dans le même sens autour du soleil. 
Mais ces conditions n'étant plus remplies relativement 
aux comètes, rien n'empêche que la nature même de 
leurs orbites ne soit changée lorsqu'elles approchent assez 
près des planètes pour que Tattraction qu'elles en éprou- 
vent contrebalance celle du soleil. 

^Déjà une comète qui avait paru en 1770, et dont 
OQ attendait le retour en 1776, semble avoir présenté 
l'exemfde d'un pareil changement. Lexel avait reconnu 
que pendant son apparition cette comète avait décrit un 
arc d'ellipse dans laquelle la durée de la révolution était 
de moins de six ans> et il était parvenu ainsi à repré- 
senter avec beaucoup d'exactitude toutes les observa timis 
de la. comète qui se refusait absolument k Thypothèse 
d^uti mouvement parabolique. Un astre dont la période 
était si courte, aurait dû souvent «e remontrer en reve- 
nant à son périhéUe , et pourtant on ne l'avait jamais 
observé avant lapparition de 1770, et depuis on ne l'a 
plus revu. Lexel , pour expliquer ce double phénomène , 
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remarqua que la comète s était assez approdbée de Ju- 
piter, en 1767 et 1779 , pour que Faction de cette pla- 
nète eût diminué sa distance périhélie de manière à ren- 
dre la comète visiUe en 1770 , d'invisible qu'elle était 
auparavant, et quau contraire, en 1770, elle ait aug- 
menté cette même distance au point de rendre la comète 
pour toujours invisible. L'analyse a vérifié cette con- 
jecture en démontrant qu'il suffisait, pour satisfaire aux 
conditions précédentes , de supposer dans les étéments 
de l'orbite de la comète, en 1770, des altérations très- 
légères, comprises dans les limites de celles que l'attrac* 
lion des planètes a pu produire dans l'intervalle de 1769 
à 1779* La disparition d'une comète , par le seul efiet 
de l'action des pLanètes , est devenue ainsi un phénomène 
extrêmement vraisemblable. 

La comète de 1770 a été encore très^remarquable en 
ce que de toutes les comètes connues , elle est celle qui 
a le plus approché de la terre. Son influence , à raison 
de ce rapprochement, aurait donc pu causer dans le 
mouvement du globe, et dans la durée de sa révolu- 
tion » des altérations sensibles. On a calculé par exemple , 
qu'en supposant la masse de la comète égaie à celle de 
la terre, elle aurait augmenté de 2^ 47' 13'' la longueur de 
l'année sidérale. Or, Tc^servation montre que l'année 
sidérale n'a pas subi une altération de 2" par l'action de 
la comète de 1770; il en ré&ulte que Iç rapport de sa 
masse à celle de la terre, est moindre que celui de â" à 
21» 47' 13", et qu'elle n'est pas, par conséquent, la —- 
partie de celle de la terre. Cette même comète a tra- 
versé, en 1760, le système entier des satellites de Ju-* 
pitersans y causer aucun dérangement appréciable. Oi| 
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est donc assuré que les masses des comètes sont d'une 
excessive petitesse, et que leur action sur les autres 
corps du système solaire est absolument insensible. Il 
est même très-vlraisemblable que si f une d'elles , dans la 
suite des temps, venait à rencontrer une planète ou un 
satellite, le choc qui en résulterait n'exercerait qu'une 
très-faible influeuce sur les mouvements de ces corps. 

Sans aucun doute ce phénomène a eu lieu plus d'une 
fois dans l'immensité des siècles écoulés ; mais comme 
il n'en est résulté aucune perturbation apparente dans 
les mouvements planétaires , on doit supposer que les 
masses des comètes sont trop petites pour avoir, sur la 
constitution du système solaire, aucune influence appré- 
ciable. Nous avons vu que les planètes circulent toutes 
dans le même sens, d'occident en orient, autour du So- 
leil, et que la figure de leurs orbites diffère peu de celle 
du cercle ; il est très-vraisemblable que ces phénomènes 
tiennent aux circonstances qui ont présidé à la forma- 
tion du système planétaire , et subsistent par conséquent 
depuis l'origine des temps. L'action ou le choc des co- 
mètes n'a donc point altéré ces phénomènes , comme 
cela aurait eu lieu nécessairement si l'une d'elles avait 
eu une masse comparable à celle des planètes ou seule- 
ment des satellites. Il y a encore en astronomie deux 
phénomènes très remarquables qui peuvent servir à nous 
rassurer sur l'influence des comètes. Ou sait, n** 60 , que 
la Lune nous présente toujours le même hémisphère j et 
l'on ue peut expliquer cette circonstance qu'en admettant 
uue parfaite égalité entre son mouvement de rotation et 
son mouvement de tninslation, soit qu'elle date de l'ori- 
gine du système planétaire , soit qu'elle se soit établie 
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par reflet de rattraction de la Terre sur le sphéroïde 
lunaire. La plus légère difierence qui existerait entre 
ces mouvements , produirait dans le grand axe de Fhé^ 
misphère que la Lune nous présente , une espèce de 
balancement' ou de libration qui ne pourrait pas échap- 
per à la précision des observations modernes. On a cal- 
culé que le choc d'une con^ète , dont la maisse ne serait 
qu'un millième de celle de la Lune, aurait suffi pour 
donner une valeur très-sensible à sa libration réelle ou 
à celle des satellites de Jupiter. La conservation de ces 
phénomènes dans l'état où ils ont dû exister à l'origine 
du monde, nous montre donc que, parmi les comètes qui 
ont rencontré les planètes et les satellites, il n'y en a au- 
cune dont la masse ait été assez considérable pour exer- 
cer sur leur mouvement aucune action appréciable, et 
leur choc a dû se borner à des commotions locales. 
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CHAPITRE Vin. 

9E LA nGURE DES CORPS CÉLESTES. 

Figure qui cornaient à téquilibre d'une nuisse fluide 
douée d!un mouvement de rotation. — Cas où le 
fluide est homogène* — Cas où il est composé de 
couches homogènes j de densités {variables de la^ur^ 
face €ui centre, — La figure elliptique satisfait dcms 
les deux cas aux conditions de téquilibre. — Varia^ 
tions de la pesanteur à la surface du sphéroïde. — 
Conséquences quien résultent relativement à la terre^ 
— -application de la théorie précédente à Jupiter. 

4 

I 

^ la. Pour traiter cette question dans toute sa généra- 
lité, il faut supposer que les planètes ont été originaire- 
ment fluides, de manière qu'elles ont pu prendre toutes 
les figures possibles, et déterminer quelle est celle à la- 
quelle elles ont dû s'arrêter, pourarriver à Fêta t d'équili- 
bre, sous l'influence de toutes les forces qui agissaient sur 
elles. Imaginons d'abord, pour rendre la question plus 
simple , une^ planète qui n'aurait point de mouvement 
de rotation , et qui serait formée d'un fluide homogène 
dont tous les éléments s'attirent mutuellement en raisoû 
inverse du carré des distances. Les différentes parties 
du fluide, pour se mettre en équilibre, se- seront dispo« 
sées autour du centre de gravité de la masse, en couches 
sphériques dont la densité ira en augmentant de la sur- 
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face au centre» à raison de la pluâ gtande pression que 
supportent les couches qui avoisinent ce point ; quant 
à la pesanteur à la surface du fluide, c'est-à-dire à la ré- 
sultante des attractions qu'exercent toutes les parties du 
fluide sur un point placé à sa surface , elle sera constante 
et identiquement la même que si la masse entière de la 
planète ne formait qu'un point matériel placé à son 
centre de gravité. ( Voir la note page 523. ) 

Mais la figure des corps célestes est plus compliquée y 
le mouvement de rotation dont ils sont doués les écarte 
de la figure sphérique. La force centrifuge qui en ré- 
sulte, va en augmentant à mesure que Ton s'éloigne des 
pôles , où cette vitesse est nulle ; les molécules ont donc 
à l'équateur une plus grande tendance que partout ail- 
leurs à s'écarter de l'axe de rotation , et la masse fluide » 
en vertu de son mouvement de rotation, doit prendre la 
forme d'un sphéroïde renflé sous l'équateur et aplati aux 
pôles. La pesanteur à la surface de ce sphéroïde n'est plus 
dirigée vers son centre , et son intensité varie des pôles à 
l'équateur; pour déterminer dans ce cas la figure q]ai con- 
vient à l'équilibre, il faudrait connaître à priori la loi de 
ces variati<ms, qui elle-même dépend de la densité des mo- 
lécules dont le fluide est composé et de leur arrangement 
mutuel, c'est-à-dire de la forme mêmedu corps qu'on s'est 
proposé de déterminer. Cette liaison réciproque des deux 
prindpales inconnues du problème, le rend très-difficile à 
traiter par la théorie, et l'on n^est parvenu à le résoudre, 
qu'en formant d'abco'd une hypothèse sur la figure et la 
constitution de la masse fluide , et en déterminant en- 
suite dans cette supposition la loi d'attraction de toutes 
ses parties, et les conditions à remplir pour^que l'équi- 
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iibre puisse avoir lieu avfsc la figure arbitraire que Yim. 
a dioisie% 

L ellipse étant après le cercle la plus simple des 
courbes que nous puissions concevoir , On dut d'abord 
supposer aux corps célestes la figure de sphéroïdes en- 
gendrés par la révolution d'une ellipse qui tourne au- 
tour de son petit axe, ou, selon l'expression géométrique, 
la figure d'ellipsoïdes de révolutions aplatis à «leurs 
pAies. Newton , en partant de cette supposition , trouva 
que, dans le cas d'une égale densité de tous ses éléments, 
le rapport des deux axes de l'ellipsoïde terrestre devait 
être celui de 229 à 230. Dans un ellipsoïde de révolu- 
ticm , on appelle eltiptidté ou aplatissement l'excès du 
plus grand des deux axes, pris pour une unité, ^ur le plus 
petit. L'aplatissement de la terre regardée comme ho- 
mogène , serait donc ainsi de 7—. 

ai 3. Newton, en donnant à la terre et aux planètes une 
figure déterminée , supposait à priori ce qui était en 
question. L'analyse a depuis justifié ce que cette hypo- 
thèse avait d'arbitraire , et elle a montré que la figure 
elliptique satisfait en effet aux conditions d'équilibre 
d'une masse fluide homogène , douée d'un mouvement 
de rotation , et dont tous les éléments sont soumis à leurs 
«ctions mutuelles. L'aplatissement du sphéroïde dépèûd 
«H général de la vitesse du mouvement de rotiation et de 
la loi d'jattraction. Dans le cas de la nature , c'est-à* 
dire en supposant que toutes les molécules s'attirent en 
raison inverse du carré des distances , l'analyse prouve 
que dans les sphéroïdes peu aplatis , l'ellipticité est 
égale à j du rapport de la force centrifuge à la pesan- 
teur sous 1 equatetir. Nous avons vu n** 173 que ce rap- 
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port était ~ V^^^ '^ tetre, ce qui donne ^ à peu près 
pour l'aplatissei^ent du sphéroïde terrestre dans le cas 
de Vbomogénéité, comme Payait trouyé Newton. 

L'analyse montre encore que pour le même mouye- 
ment de rotation > il y a toujours deux figures elliptiques 
qui satisfont àFéquilibre. Le diamètre de Téquateur, dans 
les deux surfaces, est plus grand que l'axe des pôles , et 
réquilibre n'est pas possible ayec une figure allongée 
vers les pôles. Enfin l'analyse assigne à la yitesse de ro- 
tation une limite au delà de laquelle l'équilibre ne se- 
rait plus possible ayec une figure elliptique. Ain^i , la 
plus petite durée de la rotation d'une masse fluide ho- 
mogène de même densité que la terre, serait de 2^ 24' à 
peu près; c'est-à-dire que si la terre , supposée originai- 
rement fluide, ayait tourné sur son centre en moins de 
2^ 24', il eût été impo3sibl6 d'assigner une figure ellip- 
tique telle que les attractions mutuelles de ses éléments, 
combinées ayec la force centrifuge , pussent ayoir une 
résultante perpendiculaire à la surface de la masse fluide, 
condition nécessaire pour assurer son équilibre. 

Il est cependant important d'obseryer que quand bien 
même la condition précédente ne serait pas remplie à 
l'origine du mouyement , il ne faudrait pourtant pas 
conclure que l'équilibre de la masse fluide fût à jamais 
impossible ayec une figure elliptique. En effet , en tour- 
nant autour de son axe, la masse peut s'aplatir de plus 
en plus sans cesser d'être continue ; la durée de la rota- 
tion augmente ainsi progressiyement ^ et elle finit par 
atteindre la limite qui conyient à l'équilibre. La masse 
fluide après diverses oscillations se fixe alors à la forme 
de l'ellipsoïde de réyolution, comme si la condition re- 
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lative à la vitesse de rotation avait été satisfaite dès 
lorigiue. 

214. On détermine aisément dans lliypûthèse précé^ 
dente, les variations de la pesanteur à la surface du sphé^ 
roïde. En effet, supposons la terre entièrement fluide et 
homogène , et concevons dans Fintérieur de cette' Inassè 
deui colonnes fluides partant du centre, et dirigées l'une 
vers les pôles , l'autre vers un point de l'équateur : il 
faudra pour qu'il y ait équilibre, que les poids des deut 
colonnes se contrebalancent exactement; or, la première 
colonne étant plus courte que la seconde dans le cas de 
l'ellipsoïde aplati vers les pôles, il faudra par compensa- 
tion que la pesanteur soit moindre à l'équateur qu'aux 
pôles. Réciproquement, si la pesanteur va en croissant 
de l'équateur aux pôles ^ on en pourra conclure, par le 
même raisonnement, que la figure de l'ellipsoïde est 
allongée dans le sens de l'équateur. Le calcul montre 
de plus que les poids des deux colonnes fluides, que 
nous venons de considérer , sont entre eux comm'e les 
produits de leur longueur par les pesanteurs aux points 
de la surface où elles vont aboutir , et comme ces poidà 
sont égaux dans le cas de l'équilibre, il en résulte que les 
pesanteurs à la surface du sphéroïde sont réciproque- 
ment proportionnelles aux longueurs des colonnes. Par 
conséquent dans un ellipsoïde homogène la pesanteur 
aux pôles est à la pesanteur à l'équateur , comme le 
diamètre de l'équateur esta l'axe des pèles. C'est-à-dire 
que sur la terre, où dans cette hypothèse le rapport des 
deux axes du sphéroïde est celui de 230 à 229, la pesan- 
teur aui pôles surpasserait Ae~ 1* pesanteur à l'équa- 
teur. 
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ComparoQs ce résultat aux obsarvatioDs. Nous avons 
Yu n» 173, que deux causes font varier la pesanteur à la 
surface de la terre, l'accroissement de la force centrifuge 
et la diminution de lattraction terrestre des pôles à 
Téquateur. La force centrifuge diminue la pesanteur en 
chaque point de la surface du globe, et cette diminution 
est égale à un 289* de la pesanteur k l'équateur» multi* 
plié par le carré du cosinus de la latitude. Les variations 
de la pesanteur, provenant de cette cause, s'ajoutent h 
celles qui résultent de ce que la terre s'écarte de la figure, 
sphérique, et la variation totale de la pesanteur des 
pôles à lequateur d'après les observations du pendule, 
est égale à 7^, multiplié par le carré du cosinus de la 
latitude , la pesanteur à l'équateur étant prise pour 
unité. Cette diminution , en supposant toutes le^ parties 
de la terre d'égale densité , serait par ce qui précède 
de ~ , elle est donc plus grande réellement qu'elle ne 
le serait dans cette hypothèse, et la terre par conséquent 
n'est pas un sphéroïde homogène comme nous Tavions 
supposé. II est naturel de penser, en effet, que la densité 
des couches terrestres va en croissant de la surface au 
centre , et nous verrons par la suite que cette condi- 
tion est nécessaire pour assurer la stabilité de l'jéquiiibre 
des mers, qui , sans cela pourraient abandonner leur lit 
pour se répandre sur les continents. 

ti 1 5 . Gonsidércms donc la question sous un point de vue 
plus général que nous ne l'avons fait jusqu'ici , et propo- 
sons-nous de déterminer la figure d'une masse fluide en 
équilibre, en la supposant composée de couches hétéro- 
gènes ou d'un noyau solide recouvert par un fluide, comme 
par exemple serait la terre , si elle était dans toute 
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son éteadue envahie par la mer. Glairaut prouva que > 
dans ces 4eux cas , 1 équilibre est encore possible avec 
une figure elliptique plus ou moins aplatie, selon la 
disposition des différentes couches de niveau et la loi 
de décroissement de leur densité. Dans les hypothèses 
les plus probables que Ton puisse faire à cet égard , 
pourvu que Ton siippose la densité.croissante de la sur- 
face au centre , l'aplatissement du sphéroïde est moindre 
qu'il ne le serait dans le cas de rhomogénéité , et plus 
grand que les | de celui qui répond à ce cas. Nous avons 
vu que 1 aplatissement d'un fluide homogène tournant 
autour d'un axe fixe, est égal à f du rapport de la force 
centrifuge à la pesanteur à Féquateur; en nommant 
donc q ce rapport , l'aplatissement d'un sphéroïde com- 
posé de couches hétérogènes dont les densités décroissent 
du centre à la surface , sera compris entre j q tt\q ; 
la première limite se rapportant au cas où le fluide 
sejrait homogène , et la seconde au cas où les parties voi- 
sines du centre étant infiniment plus denses que le reste 
du sphéroïde, on pourrait supposer la masse entière 
réunie en ce point. 

Pour la terre, le rapport de la force centrifugea la 
pesanteur sous Féquateur est égal à ^^^ à peu près ; les 
Umiteft de son aplatissement , en la regardant comme 
une masse fliiide dont la densité croit de la surface au 
centre , seraient donc ^fr ^*^ 577 > nous verrons que cet 
aplatissement, d'après les évaluations les plus probables^ 
est en réalité de y~ ; cette valeur tombe entre les deux 
limites que lui fixe la théorie. 

Qtiiint, à la variation de la pesanteur à la surface du 
sphéroïde , elle suit la loi ordinaire relative aux sphé-^ 
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Foïdes ^lli{>tiques , c'est-à-dire qu^elle est proportiennette 
au catré du cosinus de la latitude; mais raccroissement 
total de sa valeur de l'équateur aux pôles est différent , 
et dans l'ellipsoïde hétérogène, l'excès de la pesanteur 
aux potes sur la pesanteur à l'équateur , est égal au 
double de l'aplatissement du sphéroïde, supposé homo- 
gène^ moins celui qu'il a réellement. 

216. Les observations du pendule donnent —^ à peu 
pires pour Taccroissementde la pesanteur de Téquateur aux 
pâles; l'aplatissement de la terre dans le cas de l'homogé- 
néité serait, comme nous l'avons vu, de^f^; en retranchant 
'du double de cette quantité ou de 775 la fraction 7— , on 
trouve ~ pour Taplatissement de l'ellipsoïde terrestre 
dans l'hypothèse de l'hétérogénéité de ses couches. Nous 
avons vu que l'aplatissement réel donné par les observa-* 
tions était 3— à peu près; la différence entre cette va- 
leur et la précédente provient sans doute des irrégula- 
rités qui peuvent écarter la terre de la figure elliptique» 
ou des causes accidentelles qui peuvent altérer la loi de 
la variation de la pesanteur à sa surface. 

L'intervalle compris entre deux lieux situés sur lé 
même méricîien terrestre , et dont les verticales prolon- 
gées interceptent sur la sphère céleste un degré de grai^ 
cercle, constitue ce qu'on nomme un degré du méridien. 
Si la terre était sphérique , les degrés seraient tous de 
même grandeur; mais l'aplatissement de la terre fait 
que la longueur des degrés, mesurés à sa surface^ diffère 
suivant qu'ils sont situés près de l'équateur ou dans le 
voisinage des pôles. Les degrés du méridien croissent de 
l'équateur aux pôles y tandis que les rayons , menés du 
centre de la terre à sa surface , vont en diminuant entre 
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les mêmes limites, et la loi qui règle ces accroissements 
et ces diminutions est la même que celle qu^n observe 
entre les variations de la pesanteur. La longueur du pen- 
dule étant proportionnelle à la pesanteur , la même loi 
doit exister encore entre les variations de ces longueurs 
dans les différents lieux de la terre. Ainsi les rayons 
croissent des pôles à Téquateur , et les degrés , Ja pe- 
santeur et les longueurs du pendule diminuent, propor- 
tionnellement au carré du cosinus de la latitude. L'excès 
du rayon de Véquateur pris pour unité , sur le rayon du 
pôle , est égal à l'aplatissement du sphéroïde , et l'excès 
du degré du pôle sur le degré de l'équateur pris pour 
unité est égal à trois fois cet aplatissement. Enfin , 
l'excès dé la longueur du pendule au pôle sur sa Ion-- 
gueur à l'équateur ^ dii^isé par cette, longueur y est égal 
a\ du rapport de la force centrifuge à la pesanteur 
a Véquateur , moins l'aplatissement du sphéroïde {i). 
On peut donc déterminer 'l'aplatissement de Tellip- 
soïdç terrestre , soit par la mesure directe des degrés du 
méridien à sa surface , soit par les variations de la pe- 
santeur déduites des observations du pendule. Nous 
exposerons, dans le chapitre suivant, les résultats que 

(1) Soit et raplatissement de la terre supposée elliptique, ^le rap- 
port de la force centrifuge à la pesanteur sous l'équateur , en dési- 
gnant par R le rayon terrestre, par G le degré du méridien, par 
P la pesanteur , et par L la longueur du pendule à^condes , qui 
correspondent à Téquateur , et par r, c, p, /, les mêmes quantités, 
relatives à une latitude quelconque x, on aura d'après le texte : 

r = R ( 1 — * sin *x ). 
c = G ( 1 + 3* sin'x ). 
/) = ? [1 + (Ig— A)8in^x]. 
/ = L{1 + (1^— *)8in^]. 
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Von a obtenus par ces deux moyens; nous dirons seule- 
ment ici que la mesure directe des degrés , et les varia- 
tions de la pesanteur , se réunissent pour donner à la 
terre une figure qui s'accorde avec celle que la théorie 
lui assigne, dans les limites des erreurs qu'on peut juste- 
ment attribuer aux irrégularités dont la surface de la 
terre est affectée, ou qui ont pu s'introduire à l'origine 
dans la disposition de ses éléments. En effet, la détermi- 
nation de la figure de la terre par la théorie suppose 
qu'elle a exactement conservé la forme qu'elle aurait 
prise étant fluide pour arriver à l'état d'équilibre ; or^ 
les hautes montagnes dont sa surface est hérissée, la 
densité si diverse des éléments qui s'y rencontrent, 
nous montrent assez que cette supposition s'écarte beau- 
coup de la réalité. Sans doute des anomalies non moins 
grandes existent dans les couches intérieures , etTcm peut 
attribuer à ces causes sans cesse entretenues par les 
tremblements de terre, par les éruptions volcaniques, 
par les commotions de toute nature enfin qui agitent 
encore l'intérieur du globe , et que les phénomènes qui se ' 
passent à sa surface nous révèlent , les légères différen- 
ces que présentent» relativement à sa figure, les résultats 
de Tobservation et ceux de la théorie. f 

217. Nous venons de voir que la figure elliptique satis- 
fait aux conditions de^l'équilibre d'une masse fluide douée ^ 
d'un mouvement de rotation, soit dans le cas de l'homo- ^1 
généité, soit dans le cas plus étendu d'un fluide composé ^ 
de couches hétérogènes dont la densité croît de la surface }\ 
au centre. Mais la figure elliptique est- elle la seule 
avec laquelle l'équilibre soit possible , ou, en d'autres 
termes , ne se pourrait-il pas que les corps célestes , en ) 
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vertu dçs forces qui les animaient à l'origine du mou- 
vement , eussent pris , pour arriver à Tétatde fixité où 
ils sont aujourd'hui, des figures très-difiérentes de celles 
que la théorie précédente leur suppose? Cette question, 
dans toute sa généralité, surpasse les forces de l'analyse , 
et jusqu'ici elle n'est parvenue à y répondre qu'en la 
limitant au cas particulier où l'on suppose la figure pri- 
mitive de la masse fluide que l'on considère, peu diffé- 
rente de celle de la sphère , et la force centrifuge qui 
résulte du mouvement de rotation peu considérable. 
On démontre alors^ par la méthode des développements 
en séries , que, quelles que soient les densités des diffé- 
rentes couches du fluide , pourvu que leur aplatissement 
soit très-petit , la masse fluide prend , dans ce cas , la 
figure d'un ellipsoïde de révolution ; l'ellipticité de ces 
difiérentes couches diminue tandis que leur densité va 
en croisssant, de la surface au centre. Or , l'hypothèse 
sUr laquelle ce résultat est appuyé , est conforme à la 
nature des corps célestes , puisqu'ils s'écartent en géné- 
ral très-peu de la forme sphérique , et qu'il est permis 
de présumer que leurs éléments, en. se rapprochant par 
la condensation, ont conservé entre eux la même dispo- 
sition quils avaient à l'état fluide. Tous les résultats 
que nous «venons de déduire des lois de la mécanique 
relativement à la figure d'équilibre d'une mdisse fluide 
douée d'un mouvement de rotation, et à la loi de la pe-^ 
sauteur à sa surface , peuvent donc être regardés comme 
immédiatement applicables aux corps du système plané- 
taire , en supposant à leurs molécules un état de fluidité 
parfaite à l'origine du mouvement, 
a 18. Le système de Tattractionnous fournit des notiou& 
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précises non seulement sur la figure de la terre , c'est-à- 
dire sur Farrangement mutuel des éléments qui la com^ 
posent, mais encore sur leur nature intime. Le rapport de 
la masse de la terre à son volume nous a fait connaître sa 
densité relative àcelle dusoléil,nol83» maisjusqu'icinous 
n'avons eu aucun moyen de déterminer sa densité abso- 
lue, c'est-à-dire le rapport de sa densité moyenne ccwn- 
parée à celle d'une substance de sa surface qui nous soit 
connue. Pour la mesurer , on s'est servi de l'attraction 
qu'une montagne , supposée d'une masse très-considé- 
rable , peut exercer sur les corps qui sont placés dans 
son voisinage. En effet, les montagnes qui couvrent là 
surface de la terre sont toutes très-petites, il est vrai* 
relativement à sa masse entière; mais comme nous 
pouvons approcher aussi près que nous le voulons de 
leur centre d'action , il en résulte que cette action peut 
se manifester dans les phénomènes relatifs à la pesan- 
teur. Ainsi, par exemple, le prolongement du fil à plomb 
dans le voisinage d'une montagne , n'ira pas rencontrer 
le ciel au zénith de l'observateur ; il s'en écartera en 
sens opposé des deux côtés de la montagne , en sorte que 
si tout est semblable de part et d autre, soit relative- 
ment à l'éloignement de l'observateur, soit relativement 
à la. forme de la montagne , la distance angulaire des deux 
étoiles où aboutira le fil à plomb sera augmentée du 
double de la déviation. Cet effet sans doute sera très-peu 
considérable à cause de la faible étendue des montagnes 
relativement à la masse entière de la terre, mais la 
précision des observations modernes suffit pour le ren- 
dre sensible. Lorsque l'angle de déviation est ainsi dé- 
terminé, les principes de la mécanique fournissent une 
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fonnule très^simpie qui donne le rapport de la densité 
de la masse attirante à celle de la terre d'après celui de 
leurs dimensions' respectives ; on peut donc en conclure 
la densité moyenne de la terre comparée à la densité 
moyenne des matières dont la montagne est composée. 
Cest par une suite d'observations de ce genre que Bou- 
guer , dans le voyage qu'il fit au Pérou pour mesurer 
la longueur du degré sous l'équateur , détermina Fat* 
traction d'une montagne très-élevée, et trouva que l'effet 
qui en résultait sur la déviation du fil à plomb surpas- 
sait 6". Maskeline a renouvelé cette expérience sur les 
montagnes d'Ecosse , et il en conclut que la moyenne 
densité de la terre était à peu près double de celle de la 
montagne, et égale à environ quatre ou cinq fois ceile de 
l'eau. 

On voit que cette manière de déterminer la densité 
de la terre suppose que l'on connaît avec exactitude celle 
de la montagne sur laquelle on fait l'expérience. Gaven- 
disb s'est servi d'un autre procédé pour l'obtenir. Il l'a 
déduite de l'attraction qu'exerce une sphère métallique 
dont la nature et les dimensions sont données, sur les 
objets extérieurs ; attraction qu'il est parvenu à rendre 
sensible à l'aide d'un instrument dont on se sert en phy- 
sique pour mesurer les forces très-petites et qu'on ap- 
pelle balance de torsion. On conclut de là le rapport de 
la force d'attraction de la sphère à la pesanteur, et par 
suite le rapport de la masse de cette sphère à celle de la 
terre. D'après cette expérience, la densité moyenne de la 
terre serait à celle de l'eau à peu près comme 11 est à % 
ce qui s'accorde avec la valeur précédente aussi bien 
qu'on peut l'espérer d'expériences aussi délicates. Nous 
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verrons en parlant du flux et du reflux de TOcéan , 4|ue 
la stabilité delà mer exige que la densité moyenne de 
la terre surpasse celle de Teau; si cette condition 
n'était pas remplie, si la mer, par exemple, était formée 
d'une couche de mercure , Faction du soleil et de la 
lune au lieu d'oscillations périodiques , y produirait un 
mouvement progressif qui la ferait sortir de son lit 
pour se répandre sur les continents. Les notions que 
nous avons acquises sur la densité moyenne de la terre 
doivent donc nous rassurer entièrement à cet égard» 

Nous avons vu que les variatioifô de la pesanteur à h 
surface de la terre supposée elliptique , sont propor-^ 
tionnelles au carré du cosinus de la latitude; c'est à 
l'aide des observations du pendule que l'on détermine 
l'intensité de la pesanteur en chaque lieu du globe ; mais 
si l'observation est faite dans le voisinage de quelques 
grandes chaînes de montagnes , comn^e près des Alpes 
ou des Cordilières, par exemple , il en pourra résulter 
des irrégularités dans la loi de la variation de la pesan- 
teur, et la terre semblera s'écarter sensiblement de la 
figure elliptique dans une étendue de terrain plus ou 
moins considérable. Il en serait de même si, par quelque 
cause fortuite, la densité du terrain , clans le lieu où se 
fait l'observation , différait beaucoup de la densité gé- 
nérale de la surface terrestre; la pesanteur en serait 
augmentée ou diminuée plus qu'elle ne devrait Têtre 
dans l'hypothèse d'une parfaite régularité dans la nature 
du sol. Il est donc nécessaire , lorsqu'on emploie les ob- 
servations du pendule à la détermination de la figure 
de la terre, de mettre le plus grand soin à éviter les deux 
causes d'anomalie que nous venons de signaler. 
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a 19. Jupiter est k seule des planètes dontraplatisse^ 
ment ait pu être déterminé par l'observation avec quelque 
certitude; c'est même Vellipticité sensible de cette pla- 
nète qui donna aux astronomes la première idée de Fa* 
platissementxlela terre. En supposant toutes les parties 
de Jupiter d égale densité , on trouve que le rapport du 
diamètre de Téquateur à l'axe des pôles , serait égal à 
1,10967 ; ce rapport, d'après les observations de Pound, 
serait 1,0771 ; Jupiter est donc moins aplati que dans 
le cas de Thomogénéité , il est donc composé de couches 
hétérogènes dont la densité va en augmentant, comme 
celle de la terre, de la surface au centre. L'aplatissement 
de Jupiter, d'après les observations, serait 0,07158 ou 
77, c'est-à-dire plus de vingt fois celui de la terre , con- 
séquence nécessaire de ce que son mouvement de rota- 
tion est beaucoup plus rapide. Ainsi Jupiter s'écarte 
beaucoup plus que la terre de la figure de la sphère ; en le 
supposant composé de couchés homogènes dont la densité 
augmente de la surface au centre , son aplatissement 
doit être compris, n® 215, entre | et } du rapport de la 
force centrifuge à la pesanteur à l'équateur de cette 
planète ; on trouve que ce rapport est égal à ,^ à peu 
près, ce qui donne ^\ et ~ pour les limites de l'a- 
platissement , la fraction — tombe entre ces deux 
quantités; l'aplatissement de Jupiter est donc com- 
pris dans les limites que la théorie lui assigne. 

Nous avons vu que, dans le cas de l'homogénéité; Tellip- 
ticité de la terre serait de ^ ou 0,00&'33/i'; celle de 
Jupiter dans le inéme cas serait de 0,09883 ; en suppo- 
sant donc que Jupiter et la terre soient de même den- 
sité, leurs aplatissements seront entre eux comme 
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0,0988à est à 0,00<^334. Si, d'après les observations , 
on fait raplatisseroent de Jupiter de p^, on trouvera ^ 
à peu près pour Taplatissement de la terre , ce qui s'é<*- 
loigne peu de la valeur j^ qui est donnée par la mesure 
des de^és du méridien et par le concours des autres 
phénomènes. L'analogie que cet accord établit entre la 
figure de la terre et celle de Jupiter, montre avec évi- 
dence que la même loi a présidé à la formation de tous 
les corps célestes. 

Dans le chapitre suivant, nous comparerons la figure 
de la terre , telle qu'eUe résulterait de la théorie précé- 
dente, à celle qu'on déduit des observations directes 
faites à sa surface. Les autres planètes sont trop éloi-^ 
gnées , et leur aplatissement est trop peu sensible pour 
que TobserVation ait pu jusqu'ici fournir les données 
nécessaires pour établir par rapport à elles une compa- 
raison semblable. Il en est de même de la lune , qui se 
présente à l'observateur comme un corps à peu près 
sphériquc, les conséquences qui résultent des lois de 
sa libration sont les seules donnée^ que nous ayons sur 
sa véritable figure. 



1) 
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CHAPITRE IX. 



FIGURE DE LA TERRE. 



Moyen de la déterminer par la mesure des degrés du 
méridien, — Inégalités des degrés mesurés à diffé- 
rentes latitudes, — L'accroissement des degrés de 
téquatcur au pôle démontre H aplatissement de la 
terre dans le sens de Vaxe des pôles, — Détermina- 
tion de cet aplatissement , V parla mesure des degrés 
du méridien; 2* par les i^ariations de la longueur du 
pendule , — Du mètre et du nouv^eau système de poids 
et mesures, — Constitution physique du globe , état 
thermométrique ^ formation des montagnes, etc. 

220. Sansdoute , Fun des premiers objets qui attirèrent 
1 attention des hommes fut la détermination de la figure 
et de la grandeur du globe qu'ils habitaient. Avertis par 
leur propre expérience , et par les récits des voyageurs, 
que la terre n^était pas une surface plane , ils suppo- 
sèrent quelle avait la forme d'un globe parfaitement 
sphérique, probablement parce que de toutes les sur- 
faces courbes la sphère est celle dont la perception nous 
est la plus facile , et que nous sommes toujours .portés à 
attribuer aux œuvres de la natt\re cette simplicité qui 
séduit la faiblesse de notre intelligence. La sphéricité 

39 
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du globe semblait d'ailleurs clairement indiquée par le 
phénomène des éclipses de lune , où l'on voit la terre 
projeter sur le disque lunaire une ombre sensiblement 
circulaire; enfin cette hypothèse, si c'en est une, ne 
s'écarte évidemment que d'une très-petite quantité de la 
réalité. 

En admettant donc avec les anciens astronomes la par- 
faite sphéricité de la terre , il suffira de connaître à sa 
surface la longueur d'un degré mesuré sur un arc de 
grand cercle, pour avoir, en le multipliant par 360'', la 
grandeur totale du méridien terrestre. On en déduira 
ensuite^ par le rapport connu de la circonférence au dia- 
mètre, la grandeur du rayon terrestre, quantité qu'il est 
si nécessaire de connaître avec précision dans les recher- 
ches astronomiques, et qui entre comme une donnée 
indispensable dans le calcul des parallaxes. 
. Cette manière de déterminer la figure de la terre par 
des mesures directes prises à sa surface, est sans doute la 
plus simple que l'on puisse imaginer; aussi voyons-nous 
que c'est celle qui se présenta à Tesprit des premiers 
astronomes , et leurs méthodes pour la mettre en pra- 
tique sont encore il peu près les mêmes que celles que 
l'on suit aujourd'hui, nous avons seulement ajouté à 
la précision des résultats par le perfectionnement des 
moyens 4'observations , et par les soins donnés à tous 
les détails de l'opération ; elle peut se diviser en deux 
parties principales, V la mesure de l'arc céleste qui ré- 
pond à deux lieux de la terre situés sur le même méri~ 
dien; â"" la mesure de la distance terrestre comprise entre 
ces deux points. 

22 1 . On détermine l'arc céleste en observant simultané- 
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ment dans les deux lieux les hauteurs méridiennes de la 
même étoile^ la différence de ces deux hauteurs donne 
le nombre de degrés, minutes et secondes que renferme 
Tare compris sur la sphère céleste entre les zéniths des 
deux points d'observation. Soit S (y%. 100) un astre assez 
éloigné pour que les rayons visuels dirigés vers lui soient 
sensiblement parallèles, SÂ^ et SBz' seront les distances 
zénithales 9 et leurs compléments les hauteurs méri*- 
diennes de cet astre, par rapport aux deux points A et B 
situés sur le mém^ méridien ; la différence de ces angles 
est égale à zCz\ on à l'anglb que forment entré elles les 
verticales qui répondent à ces points* Les observations 
qui servent à fixer cet angle doivent être faites avec les 
soins les plus minutieux , parce qu'une erreur de 1^' de 
degré dans Tare céleste en produirait une de 16 toises 
environ sur la mesure de l'arc terrestre qui lui corres- 
pond; il suffirait donc de quelques secondes d'erreur sur 
cet arc pour conduire à un résultat tout à fait défec- 
tueux. Malgré tous les perfectionnements que Texpé- 
rience a successivement introduits dans l'art d'observer, 
malgré le secours des meilleurs instruments , l'observa- 
teur le plus exercé ne peut guère répondre encore, à 
deiixon frow secondes près, de la précision de ses résul- 
tats ; on conçoit , par conséquent , combien la mesure 
dun arc du méridien terrestre, qui paratt si simple au 
premier aperçu, a dû coûter de soins et de travaux aux 
astronomes ; aussi n'est-ce qu'en vérifiant successive- 
ment les opérations de leurs devanciers , et en étendant 
assez les arcs miesurés pour que les petites etreurs des 
observations astronomiques devinssent moins sensibles 
en se divisant sur un plus grand espace, qu après un 
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siède de travaux aôsidus , ils ont pu seflàtleir d'y être h 
peu près parvenus. 

222. La mesure de l'arc terrestre offre des difficulté» 
d'un autre genre , à cause des obstacles de toute nature qui 
doivent se rencontrer dans un intervalle aussi considé- 
rable que celui qu'on est obligé d'embrasser pour dimi- 
nuer, autant que possible, les erreurs dont est suscep- 
tible la mesure de Tare céleste. L'opération serait même 
tout à fait impossible à exécuter, si l'on voulait mesurer 
la distance des deux stations extrêmes directement, t:'est- 
à-dire à l'aide de perches juxtaposées à la suite les unes 
des autres , selon la méthode ordinaire des arpenteurs ; 
mais on obtient cette mesure d une manière très-exacte 
par des moyen» indirects- Pour ceLi on lie les deux ex- 
trémités de Tare qu'on veut déterminer, par une chatne 
de triangles dont on jobserve avec soin tous les angles 
à l'aide du cercle répétiteur de Borda (1); il suffit en- 

(1) Cet ingénieux instrument est destiné à donner lés distances 
angulaires qu'on yeut observer sur la terre ou dans le ciel , avec 
une précision égale à celle qu on pourrait atteindre d'un instrument 
construit sur de beaucoup plus grandes dimensions. Son but est de 
diminuer l'inexactitude de l'instrument en la faisant porter sur un 
angle double , triple , quadruple, etc. , de l'angle que l'on veut 
mesurer ; cet angle s'obtient en prenant la moitié , le tiers ou le 
quart de celui que l'instrument indique ; en sorte que si l'erreur 
résultant de l'inexactitude de la division était de 1^' de degré , par 
exemple , sur l'arc entier, elle se trouve réduite à ^, | ou^ de seconde 

sur l'arc cherché. 

Pour en donner une idée , concevons un cercle gradué sur lequel 
est fixée une lunette AB (fig. 101) , qui tourne autour du centre C, et 
supposons ce cercle porté par un axe vertical ZCD; autour duquel il 
peut tourner. Dirigeons la lunette vei*s une étoile E que nous re- 
garderons comme immobile pendant tout le temps de l'observation, 
l'angle ZCE sera la distance de l'étoiîe an zénith. Fixons la lunette 
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smté de, connaître un côté d'un seul de ces triangles.» 
pour pouvoir calculer tous les autres par les formules 
de la trigou(»nétrie. Lorsque la chaîne de triangles est 
ainsi formée et qu'on les a tous rapportés au plan hori- 
zoQQtal, enjoint par une droite les deux points extrêmes, 
et l'on calcule les parties de cette droite comprise dans 
chacun des triangles ; la somme de ces parties donne la 
longueur totale de l'arc terrestre qu'on s'est proposé de 
détern^iner. 

Soit , par exemple, A et B (/%. 102) les deux points 
dont on veut mesurer la distance, on commencera en 
partant du point A par former le triangle AMN en joi- 

dans cette position au moyen d*une vis de pression qui la serre 
contre le limbe, et donnons à Vinstrument un mouvement de rota- 
tion de 190^ autour de son axe, la lunette prendra la direction Cl, 
et rétpile étant demeurée dans la direction CE, Tangle £Cl sera le 
double de sa distance zénithale ; si par conséquent vous faites toui- 
ner la lunette sans faire mouvoir l'instrument , de manière à la ra- 
mener dans la direction CE, l'arc YE qu'elle aura parcouru sur le 
limbe , vous donnera le dpuble de celui que vou,s vouliez mesurer. 
La lunette étant fixée dans cette position, donnez de nouveau un 
mouvement de rotation de 180° à l'instrument, la lunette revien- 
dra en CV ; pour la ramener sur l'étoile faites tourner le cercle au- 
tour de 90U centre C, sans toucher à la lunette , jusqu'à ce que 
l'étoile £ entre dans la lunette ; les choses se retrouvant dans la 
même situation quau commencement de l'observation , la lunette 
ayiant la direction CE, donnez à l'instrument un mouvement de 
rotation de 1 80> autour de son axe ZC, la lunette reprendra la direc- 
tion CI, ramenez-la sur l'étoile en la faisant tourner autour du 
centre C , le mouvement total de la lunette indiqué sur le limbe 
vous donnera le quadruple de l'angle cherché ; vous pourriez obte- 
nir de la même manière l'angle sextupla, octuple, décuple, etc. En 
divisant ensuite Tare total par le nombre des observations, vous au- 
rez l'angle simple avec une précision qui croîtra proportionnelle- 
ment à ce nombre, et telle qu'on pourrait l'espérer d'un instrument 
d'un rayon , autant de fois plu« grand qu'il y a d'observatioûs. 
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gnant trois points remarquables sur le terrain; à Faide 
du cercle répétiteur ou mesurera les angles de ce triau*- 
gle^ ainsi que les hauteurs des trois points A, M, £f , 
pour les pouvoir réduire à l'horizon ; ensuite sur le oôté 
TSfllSi on formera un nouveau triangle MNO, et l'on conti- 
nuera de miême un réseau de triangle jusqu'au point B. 
La longueur d'un seul côté dans cette suite de triangles 
étant connue , on pourra facilement calculer tous les 
autres. On joindra ensuite les points extrêmes A et B^ et 
Ton déterminera cl^cune des parties de la ligne AB com- 
prise dans les différents triangles en tenant compte de la 
courbure de lare AB , si cet arc est de quelque étendue- 
La somme de toutes ces parties sera la longueur totale de 
la distance cherchée. 

, Le succès de l'opération dépend surtout de la mesure 
exacte du côté sur lequel repose le calcul de tous les 
triangles et que , par cette raison, on nomme la base,Wle 
doit être de quelque étendue» comprise dans un terrain 
le plus dégagé possible d'inégalités et d'obstacles natu^ 
rels; on la suppose ordinairement de 1,200 à l,ïOO mè- 
tre^ , et elle doit être mesurée avec une précision rigou- 
reuse ^ parce qu'une légère erreur dans la mesure de la 
base aurait une influence considérable sur tout le reste 
du calcul Pour vérifier l'opération, on peut mesurer le 
côté d'un second triangle choisi soit à l'extrémité de 
l'arc opposée à celle que l'on a prise pour point de dé- 
part , soit dans un lieu intermédiaire, la longueur de ce 
côté donnée par une mesure directe doit s'accorder exac- 
tement avec celle que l'on a déduite du calcul , si la base 
primitive a été bien déterminée et si les angles ont été 
observés avec. précision. . 
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3!^ 3. C'est par des f>roeédés analogues à ceii^x que nom 
Tenons de décrire , que Jès astronomes , tant anciens que 
modernes, ont cherché, à diverses époques, à mesurer en 
différents lieux du globe la grandeur des degrés du mé- 
ridien terrestre. Sans doute il faut reporter aux temps 
les plus reculés ces tentatives faites pour déterminer les 
dimensions de la terre. En effet , le rapport remarquable 
quon observe entre plusieurs mesures adoptées dans 
l'ancienne Egypte et dans l'Inde avec la longueur de la 
circonférence terrestre ^ semble prouver que non-seule* 
ment elle a été exactement connue de la plus haute anti*^ 
qui té, mais qu'elle avait même servi de base à un sys- 
tème de mesures semblable à celui qui est aujourd'hui 
établi en France. Mais le temps a effacé les traces de ces 
premiers travaux, s'ils ont existé; quant à ceux d'une 
date plus récente et dont les résultats nous Ont été tran^ 
mis par les astronomes de l'école d'Alexandrie , l'incer- 
titude où nous sommes sur la grandeur des mesures 
qui leur servaient de termes de comparaison, ne nous 
permet pas d'en apprécier rigoureusement l'exactitude ; 
d'ailleurs leurs moyens d'observations étaient trop inw 
parfaits pour suffire à àes opératicms aussi délicates que 
celles qu'exige la mesure de la terre , et ce n'est guère 
que vers la fin du xvii*" siècle que les progrès de l'astro- 
nomie pratique et le perfectionnement des instrumenta 
ont enfin permis d'employer à cette détermination des 
procédés assez sûrs pour qu'on pût avoir quelque coi^- 
fiance dans leurs résultats. 

Picard , en 1672 , mesura la distance coinprise entre 
Paris et Amiens, et Tare céleste qui lui correspond, pour 
en déduire la longueur du degré du méridien terrestre. 
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W trouva de cette manière le degré de France, à la lati- 
lude 'moyenne eu tre Paris et Amiens, de 57,060 toises. 
îUavc qu'il avait mesuré fut continué au nord jusqrfà 
Dunkerque, par Lafaire , et au midi jusqu'à Perpignan , 
par Gassini. On trouva par le premier intervalle le degré 
de 56,960 toises, et par le second de 57,098 toises. Ainsi 
donc , les différents degrés mesurés en France ne se trou- 
vèrent pas de même longueur, ce qui semblait indiquer, 
conformément aux déductions que Newton et Huygens 
avaient déjà tirées de la théorie , et au phénomène des 
variations observées par Richer dans l'intensité de la 
pesanteur en allant dés pôles à Féquateur, n" 70, que la 
terre s'écartait sensiblement de la figure de la sphère 
qu'à l'exemple des anciens astronomes on lui avait jus- 
que là supposée. 

aîi4-^û effet, si la terre était parfaitement sphérîque, 
l'intersectién de sa surface , par le plan méridien , serart 
un cercle ; Tobservateur qui marcherait de l'équateurau 
pôle devrait donc parcourir des intervalles égaux pour 
voir la hauteur de la même étoile augmenter successi- 
vement d'un degré , et comme l'observation montre que 
cela n a pas lieu dans la nature , on en dut conclure que 
le méridien terrestre n'est pas circulaire. D'après cela, la 
plus simple des figurés qu'on pouvait lui attribuer étant 
la figure elliptique , on supposa la terre engendrée par 
la révolution d'une ellipse tournant autour de l'axe des 
pôles, en sorte que l'équateur et les parallèles conti- 
nuèrent à demeurer circulaires, et il ne resta plus qu'à 
déterminer le rapport de l'axe des pôles au diamètre de 
l'équateur, pour connaître dans cette nouvelle hypothèse 
la figure du sphéroïde terrestre. 
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Pour déduire ce rapport des mesures directes prises 
à la surface de la terre , obseryons que du.nKHnent que 
le méridien n'est pas circulaire, les degrés, comme ou 
vient de le voir, doivent varier de longueur suivant les 
différentes latitudes des lieux d'observation; mais dans 
quel sçns les degrés doivent-ils croître ou diminuer entre 
Téquateur et les pôles dans Thypotbèse elliptique ? Quelle 
que. soit la figure de la terre, moins la courbure d'un arc 
du méridien compris entre deux parallèles sera grande^ 
ou plus cet arc se rapprochera de la ligne droite, plus on 
sera obligé de faire de chemin dans la direction du, méri- 
dien pour que Li hauteur de la même étoile augmente ou 
diniinue d'un degré. Or, si 1 on suppose que la terre à 
son état primitif était fluide, nousavons vu, n^^âlS, que, 
par l'effet de son mouvement de rotation , elle a dû s'fi- 
platir dans. le. sens des pôles et se renfler à Féquateur, 
ccffinme ferait un sphéroïde composé d'une substance 
aisément malléable, et qu'une force extérieure viendrait 
à comprimer dans le sens d'un de se& diamètres. Par l'effet 
de cette compression la courbure du méridien terrestre, 
supposé d'abord circulaire, a dû diminuer vers les pôles, 
tandis qu'elle a augmenté vers l'équateur; les degrés doi- 
vent donc être plus longs aux pôles qu'ils ne l'étaient 
dans l'hypothèse de la figure sphérique, tandis qu'ils 
doivent paraître plus courts lorsqu'on les mesure vers 
l'équateur. L'analyse mathématique fournit d!ailleurs 
-une démonstration rigoureuse de cette proposition.(l), et 
Ton est ainsi conduit àxette conclusion : les degrés doi- 
vent aller en augmentant de l'équateur aux pôles , si la 

(i) Voir le* note». 
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terre est un ellipsoïde aplati dans le sens des pôles , 
ils doivent aller en diminuant dans le cas contraire. 

2^5. Or, les trois premiers degrés mesurés en Fram^ 
par Picard , Lahire et Gassini , semblaient indiquer une 
diminution dans la longueur du degré en s avançant du 
midi au nord , ce qui ne pouvait se concilier avec la 
figure que la théorie donnait à la terre. Mais on observa 
avec raison que des degrés contigus , mesurés sur un arc 
àe méridien d'une aussi petite étendue, étaient insuffi^- 
sants pour la déterminer ; que l'anomalie qu'on remarquait 
dans la grandeur de ces degrés pouvait provenir ou des 
erreurs inévitables des observations , ou de quelques cir- 
constances locales ; et qu'enfin la loi des variations se 
manifesterait d'une manière bien plus évidente en me- 
surant des degrés séparés paY de grands intervalles, et 
choisis aux latitudes même où leurs différences devaient 
être le plus sensibles, c'est-à-dire sous l'équaleur et vers 
les pôles. Bouguer, Lacondamiue, Godin, furent envoyés 
à Quito, et Maupertuis , Glairaut, Gamus et Le Mon- 
nier allèrent en Laponie mesurer un degré du méridien 
à la plus grande latitude qu'il serait possible d'atteindre. 
Pendant ce temps Lacaille fut chargé de vérifier lés d^ 
grés de France avec tous les moyens de précision que les 
progrès de l'astronomie avaient introduits depuis leur 
première mesure dans les observations. Ges voyages 
lointains, ces travaux persévérants entrepris dans un 
but purement scientifique , feront un étemel honneur 
à l'Académie des sciences de Paris qui les ordonna , et 
aux illustres savants qui consacrèrent plusieurs années 
de leur vie à leur exécution. 

Lacaille rectifia d'abord le degré mesuré par Picard 
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qu'il trouva de 57069 toises au lieu de 57060, comme 
cet astroibome l'avait supposé. Toutes les opérations de 
Lacaille concoururent ensuite à démontrer que les de- 
grés de France allaient généralement en augmentant du 
midi £tu nord, et que si quelques degrés s'écartaient de 
cette loi , les différences étaient extrêmement petites et 
pouTaient être entièrement attribuées aux erreurs inévi- 
tables des observations. Ainsi disparut* d'abord la plus 
grave objection qui se fût élevée contre Thypolbèse de 
Taplatisseinent de la terre dans le sens de ses pôles, sui^ 
vant la loi newtonienne. 

Les résultats des observations faites au Pérou et à 
Tornéa, en Laponie, dissipèrent bientôt d'ailleurs tous 
les doutes qui pouvaient rester encore à cet égard ; en 
effet, en les rapprochant on trouvait : 

Degré sous Féquateur. . . . 56753 toises. 
Degré moyen de France. . . 57023. 
Degré sous le cercle polaire. 574.19. 

Le degré du pôle était donc de 666 toises plus grand 
que celui de l'équateur, et le degré de France tenait le 
QÛlieu entre eux, comme cela devait être. Ainsi donc, 
d*après les mesures prises à sa surface, comme d'après 
les indications de la théorie , la terre a la figure d'un 
sphéroïde ^tplati i^ers les pôles et renflé à léquateur. • 

226. Ce point une fois établi d'une manière incontesta^ 
Ue, il restait à déterminer la mesure de Taplatissement. 
La géométrie donne une formule très-simple pour con- 
clure cette quantité de la longueur des degrés mesurés à 
la surface du sphéroïde. Cette formule n'exige même que 
la connaissance, de deux degrés quelconques duméridien. 
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eu sorte que si Ton en a mesuré un plus grand nombre, 
on en tirera autant de valeurs particulières de l'aplatis- 
sèment terrestre; si la terre est un sphéroïde parfaite- 
ment elliptique, ces valeurs devront toutes s'accorder 
entre elles , et s'il y a des différences sensibles ^ ce sera 
la preuve que Taccroissement des degrés n'est pas régu- 
lier, et que la figure de la terre est plus composée qu'on 
ne lavait supposé. ( Voir les notes. ) 

C'est en effet ce qui est arrivé , et la valeur de l'apla- 
tissement a varié selon les degrés qu'on a employés pour 
le calculer (l); cependant comme ce n'est qu'à la der- 
nière extrémité qu'on pourrait se décider à abandonner 
pour le sphéroïde terrestre, une figure aussi simple que 
l'ellipsoïde de révolution, et aussi conforme d'ailleurs, 
comme nous l'avons vu , aux lois de la mécanique « on a 
pensé avec raison qu'en faisant même abstraction des 
circonstances accidentelles qui peuvent influer sur l'exac- 
titude des observations , il serait possible que la terre , 
sans s'écarter sensiblement de la figure elliptique , fût 
sujette à des irrégularités qui nous paraissent considé- 
rables, mais qui sont effectivement très-légères compa- 
rativement à son volume. Ce n'est donc qu'en rassem- 

(1) Les longueurs des degrés mesurés, aux mêmes latitudes, sur dif- 
férents méridiens, souvent même ne se sont pas accordées. Ainsi, lede- 
gré d'Italie évalué par Boscovich à 569 7 9t, s'est trouvé de 7 0^ plus court 
que le degré de France , correspondant à la même latitude. Le degré 
mesuré par Lacaille au cap de Bonne-Espérance , dans rhéniisphère 
austral, s'est trouvé de 57 037 1, c'est-à-dire à très-peu près é^l au 
degré moyen de France, malgré la grande différence des latitudes, 
ceUeducap étant de 33"^ 18' et celle du degré de France de 45<> en- 
viron. 11 semblerait résulter de là que non-seulement la surface 
de la terre est soumise à des irrégularités considérables , mais que 
les deux hémisphères terrestres ne »ont pas même semblables. 
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Mant un grand nombre de degrés mesurés à diverses 
latitudes et sur différents méridiens, et en les combii^ant 
entre eux de manière à en tirer un résultat moyen , qu'on 
a pu espérer d en déduire le véritable aplatissement du 
globe terrestre , ou plutôt l'aplatissement de Teilipsoïde 
qui approche le plus de se confondre avec lui. 

De nouveaux degrés du méridien ont été mesurés dans 
diverses contrées, et en même temps on a vérifié ceux 
qui l'avaient été antérieurement. Pour arriver même à 
une connaissance plus complète de la figure de la terre 
eî s'assurer qu'en effet cette figure est celle d'une 
surface de révolution , on a mesuré des degrés dans le 
sens des parallèles, comme on l'avait fait dans le sens 
du méridien. On peut dire que tous les gouvernements 
éclairés de l'Europe ont mis à encourager et à faciliter 
ces opérations une louable émulation; mais la France 
mérite encore d'être citée au premier rang pour le vaste 
développement qu'elle leur a donné , en mesurant l'arc 
entier compris entre Dunkerque et Formentera. C'est 
de cet arc qu'a été conclu le degré moyen de France , et 
si l'on se rappelle que les observations célestes ont d'au- 
tant moins d'influence sur les résultats que les arcs me-^ 
sures sont plus considérables , on comprendra que ce 
degré offre toutes les garanties d'exactitude désirables. 
Ce n'est même que lorsque les degrés déterminés dans 
les autres contrées du globe auront été conclus d'arcs 
semblables , qu'on pourra compter sur leurs valeurs et 
sur lés conséquences qu'on en tirera relativement à la 
figure de la terre. En attendant, parmi les degrés mesurés 
juaqujci, nous choisirons, pour la déterminer, les quatre 
suivants qui nous ont paru dignes de confiance. 
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Degrés du méridien terrestre. 









' 


I^TITVDES. 


LONGUEURS DES DEGBES. 


A. l'équateur 


1' 51' 0",50 aust. 


met. 

110582,1 


Dans rinde 


15 6 51.01 bore. 


110628,6 


Heii France 


45 4 18,05 


111151,2 


lEn Suède 


66 20 


111488,5 (1) 



Bln combinant ces râleurs de manière à en déduire par 
une moyenne la figure la plus probable du sphéroïde ter- 
restre, on a trouvé que dans l'hypothèse eilipticjue la 
longueur du degré sous l'équateur, ou à zéro degré de 
latitude, serait de 110578™, 54 et la longueur du degré 
au pôle de 111667", 58. Cela posé , d'après les formules 
de la géométrie , on trouve qu'en supposant la terre un 
ellipsoïde de révolution , le rayon de l'équateur serait de 
6877284»" et le rayon du pAle 6356641"», d où û est aisé 
de conclure ^—.^ pour son aplatissement (2). Nous avons 



(1) Les académiciens français avaient fait ce degré de 57419', 
(p. 619), il a été de nouveau mesuré en i 802 par des astronomes sué- 
dois qui l'ont trouvé de 57202 ^ la première mesure était donc trop 
longue de 2 17S ce qu*il faut attribuer à la petitesse dé l'arc dont 
ce degré avait été déduit, et à l'influence qu'ont dans ce cas sur la 
précision de l'opération les erreurs des observations célestes- 

(2) La variation des degrés des pôles à l'équateur, sur un sphéroïde 
elliptique, est proportionnelle au carré du cosinus de la latitude 
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VU que raplatissement de la terre, supposée originaire- 
ment fluide ^ devait être compris entre les deux fractions 
Vît ®* ?f t ' ^"^ 315, nous verrons bientôt que, poursatisfaire 
au phénomène de la précession , cet aplatissement doit 
être compris entre -^ et ~ , la valeur précédente tombe 
donc entre les limites que la thçorie lui prescrit. L'apla- 
tissement de la terre , indiqué par Tinfluence qu'il exerce 
sur les mouvements delà lune , est de ^~ à très-peu près, ' 
n«200, cette valeur s'accorde, comme on voit, d'une ma- 
uiére admirable avec celle qui résulte des mesures di-^- 
rectes prises à la surface de la terre. 

227. Les astronomes modernes ont trouvé dans les varia- 
tions de la pesanteur un moyen moins direct, mais très- 
ingénieux , pour déterminer la figure de la terre , moyen 
qui avait manqué aux anciens qui ne connaissaient pas* 
ce phénomène. Si la terre est aplatie aux pôles , il est 

Q^215. En nommant donc c la longueur du degré qui correspond 
à la latitude x, on aura par ce qui précède : 

c = lll667"^,68 -h 1089",04co8% 

formule dans laquelle 1 11667'°, 58 représente la longueur du degré 
au pôle, et ]089*n,04 Texcès de ce degré sur celui de Téquateur. 

En calculant d'après cette formule les longueurs des degrés cor- 
respondants aux quatre latitudes rapportées dans le tableau précé- 
dent , on trouve que la plus grande des différences entre les degrés 
mesurés et les degrés calculés, ne s'élève pas à cinq mètres. Ces dif- 
férences, il est vrai, devraient se réduire à zéro, si la terre était 
rigoureusement elliptique, mais quelque soin qu'on ait pris dans la 
mesure des arcs que nous avons choisis , il est bien difficile de ne 
pas rejeter d'aussi petites erreurs sur l'imperfection des observations. 
Les mesures directes des degrés du méridien, à diverses latitudes, 
concourent donc, aussi bien qu'on peut le désirer, à donner à la 
terre la figure d'un ellipsoïde de révolution, telle qu'elle résulte des 
lois de la théorie. 
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évident que la pesanteur doit être plus grande à ces deux 
points qu'à Féquateur, parce que Tintensité de qette 
force diminue à mesure que le corps sur lequel elle a^t 
est plus éloigné du centre du globe. Ces variations doi- 
vent être d'autant plus considérables que la terre s'écarte 
davantage de la figure elliptique; il y a donc entre les 
deux phénomènes une relation nécessaire qui! suffira de 
découvrir pour déduire des altérations de la pesanteur à 
la surface de la terre , mesurées au moyen du pendule, 
la valeur exacte de son aplatissement. 

Lathéoriedémontre, n^âlS, que, sur un sphéroïde ri- 
goureusement elliptique , la longueur du pendule qui bat 
les secondes, diminue des pôles à Téquateur proportiou- 
nellement au carré du cosinus de la latitude ; pour vérifier 
l'exactitude de cette loi, relativement à la terre, nous 
choisirons les trois observations suivantes : 



LIEUX 

DES 

OBSER'VATIOIifS. 


LàTITUVES. 


LONGUECRS 
DU PB1«DULB 
k SECONDES. 


DIFFÉRENCES. 


Pérou 


0» 0' 

48 50 
67 4 


0»n«*,990564 
,095867 
,995525 


0,"»«K)05505 
0, 0014^8 

1 


Paris 

Laponie 



Les diflérences , calculées d'après la loi de la propor- 
tionnalité aux carrés des cosinus des latitudes , seraient 
0",003198, 0'",001587, quantités qui s'éloignent assez 



\ 
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peu des résultats du tableau précédent ,. pour qu'on 
puisse attribuer ces légers écarts aux erreurs des 
observations, et considérer, par conséquent, la loi des 
diminutions du pendule , des pôles à Téquateur , pro- 
portionnelles au carré des cosinus des Lititudes, comme 
exactement observée. 

Ainsi donc*, les variations de la pesanteur, à la surface 
de la terre, son^t ce quelles devraient être, si ^a figure 
était exactement celle d'un ellipsoïde de révolution. En 
admettant cette hypothèse comme un résultat de l'ob- 
servation , la théorie donne pour évaluer l'aplatissement 
du sphéroïde une formule qui ne renferme que deux in- 
déterfliinées , savoir : les longueurs du pendule à se- 
condes observées à deux latitudes connues. Comme nous 
avons plus d'observations qu'il ne nous en faut pour 
déterminer l'inconnue que nous cherchons , nous com- 
mencerons par les combiner entre elles , ainsi que nous 
Tavons fait pour les mesures des degrés du méridien^ 
n**226, de manière à en déduire les valeurs moyennes qui 
conviendraient le mieux à leur ensemble. l'ai trouvé de 
cette manière 0'", 990590 pour la longueur du pendule 
à secondes sous l'équateur et 0"™,9962â3 pour sa lon- 
gueur aux pôles; d'après la théorie, n** 216, l'excès du 
second pendule sur le premier, pris pour unité, est égal 
à l'du rapport de la force centrifuge à la pesanteur à 
l'équateur moins Taplatisseraent du sphéroïde terrestre, 
d'où j'ai conclu -j- pour la mesure de cet aplatisse- 
ment (1). Cette valeur est plus petite que celle que donne 
la mesure directe des degrés du méridien, et s'accorde 

(1) En nommaût / la longueur du pendule à secondes correspon- 
dant à la latitude a, et en supposant qïie la longueur du pendule 

40 
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moins bien avec celk qui résulte de Teiiseinble des autres 
pliemmièzies ; la m^me remarque s'applique à toutes 1^ 
tentatives que Ton a feites pour délermiûer de' cette ma- 
nié^re la figui^e de la tefre, ce qui semblerait annoncer 
que les circonstances locales, telles que le voisinage des 
hautes montagnes , la nature du sol, selon que la densité 
du terrain , dans le lieu de lobservalion , s'écarte plus ou 
moins de la densité moyenne de la terre, etc., ont sur 
les oscillations du pendule une influence beaucoup plus 
sensible qu'elles n'en peuvent exercer sur les mesures 
de» degrés du méridien. 

t^28.En rassemblant les résultats précédents, oa voit 
que les différents moyens que nous avons pour déterminer 
l'aplatissement du sphéroïde terrestre , savoir : les iné- 
galités de la lune , la mesure des degrés du- méridien , 
et les variations de ^intensité de la pesanteur à sa sur- 
face, s accordent à donner à la terre la même figure 
elliptique , au moins dans les limitas des erreurs qu'on 
doit attribuer soit à Timperfection des observations , 
soit à des irrégularités qm peuvent exister en quelques 
points de la surface du globe sans affecter en rien l'en- 
semble de sa constitution générale. Cette liaison que la 
théorie de la pesanteur universelle a établie entre les 

décroisse des p61es à rçquateur proportioimellement au c^uré du 
cosinus de la latitude , on aura : 

1 r=0in,996233 — .0%005643 cos. ' k. 

L'excès du pendule au pôle , sur celui de lequateur , pris pour 
unité, serait ainsi de 0">,005697 ; le rapport de la force centrifuge à 
la pesanteur à Téquateur est ^$9 ®t cinq fois la moitié de ce rapport 
est égal à 0,00865; d après la théorie n» 216, Taplatifsement de la 
terre doit être égal à cette quantité moins 0,005697, ce qui donne 
0,008650 — 0,005697 = 0,002953 ou ^^ « peu près. (V. les notes.) 
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l^énomèiies les plus divers en apparence et qui a permis 
aux astronomes de les rapprocher pour déterminer quel- 
ques points délicats du système du monde , est sans 
contredit l'un d&& résultats les plus curieu:x et les plus 
utiles aux progrè» de la science , qu'ait prodnits cette 
grande découverte. 

La mesure de la terre intéresse non-seulement les as- 
tron^nnes comme un noble objet de curiosité , mais aussi 
parce que c'est elle qui leur sert de base pour l'apprécia- 
tion de toutes les distances qu'ils observent dans les 
cieux. Ils ont donc dû apporter à cette mesure une 
attention proportionnée à son importance ; d'après les 
observations rapportées page 622, voici quelles seraient^ 
dans l'hypothèse de 7~- d'aplatissement, les dimensioirs 
de notre globe : 



Rayon de l'équateur. 
bemi-axe du pôle, . 



Hayon du parallèle dont le sinus 
dé la latitude est Kt 

aplatissement yôi^ô 

pLongueur de l» moyen 

irt du méridien terrestre. . . 



EN METRES. 



6577284 
65^6641 

6570559 

20645 

111124,i5 

10001175,86 



EN LIEUBS. 



1455 
1450 

1455 

4,644 

29,002 

2250,27 



La surÊice entière du globe terrestre estde2S,T89,30ô 
lieues carrées dqnt les trois quarts sont couverts par les 
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mers. Les montagnes qui hérissent sa surface sont toutes 
très-petites . relativement à ses dimensions ; en effet , la 
plus haute des montagnes de TEurope , le Mont-Blanc , 
n'est élevée que de fcSlO mètres au-dessus du niveau 
delà mer. Le Ghimborazo, au Pérou, n'a que 6S30mètres 
de hauteur , et le point le plus élevé du globe que nous 
puissions atteindre, le l^.""' pic de l'Himalaya auThibet, 
ne dépasse pas 7821 mètres. Ce ne sont que de légères ir- 
régularités sur une surface d'une si grande étendue, et on 
4es a comparées, pour en donner une juste idée, aux 
aspérités qui couvrent la peau d'une orange. 

229. Le principal objet qùeTon s'était proposé dans les 
dernières opérations exécutées en France au commence- 
ment de ce siècle , pour la mesure des degrés du méri- 
dien , était de déterminer la base d'un système uniforme 
de poids et mesures. La commission chargée de s'en 
occuper reconnut la nécessité de rattacher cette base à 
un phénomène facile h retrouver dans tous les temps, à 
moins d'un bouleversement général dans la constitu- 
tion du globe , et elle addpta pour l'unité fondamen- 
tale de toutes les mesures , la dix-millionième partie du 
quart du méridien terrestre qu'on appela mètre. Pour 
en évaluer la longueur , on supposa la terre elliptique et 
Ton détermina son aplatissement en comparant le degré 
de France au degré de Téquateur, mesuré autrefois par 
Bouguer, n*' 225. On trouva ainsi pour l'aplatisse- 
ment du sphéroïde terrestre ~j , et pour la longueur 
moyenne des degrés du méridien sur cet ellipsoïde 
57008,2222'; le quart du méridien contenant 90 degrés 
semblables , sa longueur totale est de 51307iip0 toises. En 
prenant donc la dix-millionième partie de ce nombre , on 
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aura ©1,513074.0 ou fcS.3"s ,296 pour la longueur du 
mètre (1). 

Toutes les mesures de longueur , de capacité , de volu- 
mes et de poids dérivent du mètre en suivant Tordre 
décimal, de sorte que la loi de formation et l'unité 
fondamentale étant connues , on peut aisément recon- 
struire tout le système. Cette application de la division 
décimale à notre système de poids et de mesures en 
facilitera extrêmement Tusage , et c'est une heureuse 

(1) Dans rimpatience où Ton était de faire jouir la France des. 
avantages du nouveau système métrique, on n'attendit point que la 
détermination du grand arc de méridien compris entre Dunkerque 
et Formentera fût acheyée, et Ton se contenta de déduire le degré 
moyen de la portion de cet arc comprise entre Dunkerque et Mont- 
jouy. Cette opération ayant été terminée depuis, et continuée jus- 
qu'à Greenwich , a donné pour la longueur de l'arc entier compris 
entre ces deux points 730532^8, d'après les corrections faites récem- 
ment par M. Puissant ailx évaluations de Delambre. Cet arc total 
ayant une ampîitude céleste de 12° 4S' 4^'\B9 donne 5701 8',5 pour 
le degré moyen de France à la latitude de 45« 4' 18",05. Delambre 
avait £ait subir lui-même une légère correction au degré de l'équa- 
tenr mesuré par Bouguér, qui fut ainsi réduit à 56737^ Au 
moyen de ces deux degrés, on détermine l'aplatissement de la terre 
que l'on trouve de j^ j, et le quart du méridien que l'on trouve égal 
à 5131658^ La longueur du mètre serait ainsi de 0t,5131658 ou 
de. . 4431,375 

La longueur légale du mètre est de. . . 443 ,296. 



Diflférence. . . 0,079 

# 

Cette difierence tient à l'incertitude où nous sommes encore sur 
les vraies dimensions de la terre ; elle indique Tun des plus graves 
inconvénients de la base que l'on a choisie pour notre nouveau sys- 
tème de poids et mesures, celui de la faire dépendre d'une quan- 
tité nécessairement variable à mesure que les bonnes observations 
se multiplieront. ( Voir le Mémoire de M. Puissant, Mémoires de 
r Institut, t. XVI.) 
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innovation qui doit trouver tôt ou tard des imitateurs 
chez tous les peuples éclairés. 

La mesure itinéraire employée généralement dans 
lés luages nautiques se nomme lieue marine, WAe forme 
là vingtième partie d'un degré du méridien terrestre ,. 
en supposant donc le degré moyen de 57008 *,M la 
longueur de la lieue marine sera de 2850*, (1 ou 
5555",55. 

La lieue ordinaire ou de \>ingt^cinq au degré , em- 
ployée dans les mesures géographiques , est la vingt- 
cinquième partie du même degré , elle contient par 
conséquent 2280',32 ou kkkk^.kk. 

L'aplatissement du sphéroïde terrestre est assez petit 
pour qu'on puisse tout à fait le négliger dans les usages 
ordinaires. On peut même , dans les voyages de long 
cours , considérer la terre comme sphérique et se con- 
tenter de tenir compte de l'inégalité des degrés mesurés 
dans le voisinage des pôles ou près de l'équateur. Ainsi, 
les difiérences entre deux hauteurs consécutives du 
soleil, observé chaque jour à midi , pourront être regar- 
dées comme les différences des latitudes terrestres , et 
en multipliant lare qui enrésulte> exprimé en degrés et 
parties décimales du degré, par la longueur attribuée au 
degré du méridien à la latitude donnée , on aura la dis- 
tance que le vaisseau a parcourue dans le sens des mé- 
ridiens. Les erreurs qui résulteront de cette estime 
seront toujours moindres que celles que comportent les 
observations astronomiques faites sur mer, dans l'état 
d'imperfection oii est encore à cet égard l'art de la na- 
vigation. Au reste , si le peu d'aplatissement de la terre 
permet de le négliger tout à fait dans les usages ordinai- 
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res , il n'en était pas moiDs nécessaire de le déterminer 
avec «sactitude, d'abord pour la précision de la mesure 
des distances célestes qui exige que nous connaissions 
aussi exactement que possible la base à laquelle nous 
les ra{q>ort(»is , et ensuite parce que la comparaiscm de 
la fi^re de la lettre déduite de l'observation, à celle que 
lui assigne la théorie, test peut-être la preuve la plus 
évidente que nous puissicms trouver à notre portée , de 
la gtande loi de la pesanteur universelle. 

a3o. Les notions que nous avons acquises sur la figure 
de la terre peuvent nous éclairer encore sur quelques 
questions relatives à sa constitution pb3rsique. En effet, 
nous venons de voir que tous les phénomènes observés à 
la surface de la terre concourent à prouver qu'elle a à 
très^peu près la forme qui convient à l'équilibre d'une 
masse fluide douée d'un mouvement de rotation. Il est 
difficile de croire qu'une pareille coïncidence soit due 
simplement au hasard , comme il faudrait le supposer , 
si la terre avait été déjà à letat solide à l'origine du 
monde; n'est-il pas plus naturel de penser que les molé- 
cules de la terre ont été primitivement retenues à l'état 
fluide sous l'influence d'une haute température , et qu'a- 
lors S(m mouvement de rotation, combiné avec les attrac- 
tions de toutes ses parties, a suffi pour lui donner la figure 
d'un ellipsoïde aplati vers les pôles , qu'elle a ensuite 
ccmservée en se reftmssant ? En perdant successivement 
leur chaleur d'originedispersée par le rayonnement dans 
les espaces célestes , les parties les moins volatiles se sont 
solidifiées les preinières , et la terre est enfin arrivée, par 
des transi lions successives, à former une surface régulière 
et solide, comme nous la voyons aujourd'hui. 



632 PRÉCIS 

Si la chaleur est en effet le principe qui, à l'origine des^ 
temps, tenait en dissolution les éléments constituants de 
la terre, il serait possible que son intérieur conservât 
encore les traces de la chaleur primitive^ qui a dû aban- 
donner d'abord les couches les plus voisines de la surface. 
En effet, toutes les observations démontrent que la tem- 
pérature augmente à mesure que Ton pénètre plus avant 
dans l'intérieur de la terre; cette augmentation est ré- 
gulière et de V centigrade pour 32 m'ètres d'énfon-- 
cément; la température doit donc être énorme même à 
de médiocres profondeurs, et il est probable qu'à peu de 
distance de la siirface les molécules terrestres sont encore 
à l'état de fluidité incandescente. La terre ne serait 
ainsi qu'une enveloppe solide qui recouvre des matières 
en ébullilion , et c'est à cette chaleur d'origine qu'il faut 
atlribuer les éruptions volcaniques, les tremblements 
de terre et l'existence des eaux thermales dont la tem- 
pérature varie selon qu'elles viennent de différentes pro- 
fondeurs. 

Puisque tous les phénomènes prouvent que la terre 
n'est point encore arrivée à un état complet de refroi- 
dissement, l'on a pu craindre que la température de 
la surface du globe ne subit dans la suite des siècles 
des variations importantes par l'abaissement de la tem- 
pérature des couches intérieures. Quelques philosophes 
du dernier siècle, Buffbn , Bailly, etc. , avaient donné à 
cette opinion un caractère vraiment inquiétant en éva- 
luant pour la France la chaleur qui s'échappe de l'inté- 
rieur du globe à 9 fois en été et à WO fois en hiver celle 
qui résulte de la seule action du soleil , en sorte que cet 
astre n'entrerait que pour une très- faible partie dans la 
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distribution de la chaleur à la surface de la terre. Mais 
heureusement ce résultat ne reposait que sur de fausses 
inductions, et l'illustre Fourier, dans sa théorie delà 
chaleur, a montré par des calculs positifs qu'il fallait 
réduire à ~ de degré seulement l'excès delà température 
totale de la surface du globe sur celle qui résulte de 
Faction des rayons solaires. Ainsi donc, quelques modi- 
fications que la suite des temps puisse apporter dans la 
température des couches intérieures du globe , et quand 
bien même elles viendraient à perdre entièrement leur 
chaleur d'origine , la température de la surface qui peut 
seule avoir une influence directe sur notre existence, ne 
pourra varier que dç un trentième de degré, c'est-à-dire 
d'une' quantité absolument insignifiante. 

Nous verrons dans le chapitre X que les observations 
astronomiques confirment d'une manière bien remarqua- 
ble cet important résultat, en montrant que la tempé- 
rature moyenne de la terre n'a pas varié de -^ de degré 
depuis Y^ei^o? mille ans, ce qui doit nous rassurer sur les 
changements futurs qu'elle pourra éprouver. 

Quant aux variations de la température du globe 
qui résulteraient des altérations que peuvent éprouver 
dans la suite des siècles la position et la figure de l'orbe 
solaire, nous avons déjà vu, chap. IV, que ces altérations 
étant périodiques et renfermées dans d'étroites limites , 
la situation du soleil par rapport à la terre sera à peu près 
la même dans tous les temps. Le périgée solaire pourra 
seul varier d'une manière considérable dans la suite des 
siècles; le soleil par ce déplacement se trouvera plus 
voisin de nous en été qu'en hiver , mais, d'autre part , 
son mouvement deviendra plus rapide à la première 
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époque qu'à la seconde , et le calcul montre que l'aug- 
mentation qui pourrait provenir de ce que l'astre s'est 
^approché de nous pendant Tété et le printemps, est 
exactement compensée par la diminution de tempéra- 
tare qui résultera de ce que la durée de ces àenx sai- 
sons sera devenue plus courte. Ainsi donc , les change- 
ments qui s'opèrent dans la position et la forme de i'orbe 
solaire ne peuvent avoir qu'une influence insensible sur 
la température moyenne de notre globe. 

Les seules causes qui peuvent modi6er les climats ter- 
restres sont donc , ou des circonstances de localités ou 
quelqu'altération dans le pouvoir calorifique et lumineux 
du soleil. La dernière de ces deux causes peut être encore 
tout à fait écartée, parce qu'il résulte des recherches de 
tous les voyageurs et des gé<dogues que la température 
n'a éprouvé aucune variation sensible dans les climats oiù 
les révolutions naturelles et les travaux des hommes 
n'ont point gravement altéré la nature du sol. Quant 
aux circonstances locales, telles que les défrichements, 
la disparition des grandes forêts dans certaines contrées , 
le dessèchement des marais, les digues opposées aux 
débordements de la mer ou des rivières , la création de 
nombreux canaux , elles ont pu chauger d'une manière 
sensible le climat habituel de quelques régions, mais 
elles n'ont pu avoir qu'une influence bornée et partielle, 
et nous pouvons conclure de ce qui précède que, depuis 
les temps les plus reculés y la température moyenne du 
globe terrestre est toujours restée la même que nous 
la soyons aujourdhui. 

23 1 . Revenons à la constitution physique de la terre, 
et cherchons à connaître par quelles. transitions elle a dû 
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passer pour arriver à son état actuel. Si la terre a été 
origiDaireinent fluide, d'après les lois de l'équilibre des 
fluides , la densité de ses coudies doit aller en augmen- 
tant de la surface au centre, c'est c^ que paraissent 
confirmer toutes les observations faites dans l'intérieur 
des mines. Il n'est pas même nécessaire, pour qiie cette 
condition soit remplie, de supposer qu'à l'origine les 
molécules les plus denses se sont réunies autour du 
centre et que les parties les plus légères ont occupé les 
points voisins de la surface , à la manière des liquides 
pesants dans un vase eu repos ; les différentes couches 
pourrcmt être composées des mêmes éléments , les pres- 
sions qu'elles supportent par le poids des couches supé- 
rieures et qui vont en augmentant en approchant du 
centre, aurcmt suffi pour leur donner re:!tcès de densité 
nécessaire pour assurer leur équilibre. 

L'hypothèse de la fluidité parfaite de la terre à l'ori- 
gine du monde, qui explique si naturellement la loi gé- 
nérale de sa figure , peut encore expliquer d'une manière 
très-simple les inégalités accidentelles dont elle est cou- 
verte. En effet , c'est une opinion aujourd'hui générale- 
ment admise parmi les géologues que les montagnes se 
sont formées par voie de soulèvement ; elles sont sorties 
au sein de la terre en perçant violemment son enveloppe 
solide. On explique ainsi d'une manière très^naturelle 
la présence des coquillages qu'on rencontre sur quelques 
hautes montagnes y sans être ol^gé de supposer que lors- 
que la mer les couvrait elles avaient déjà atteint leur 
élévation actuelle. On a été plus loin, en étudiant la na- 
ture des grandes chaînes de montagnes qui hérissent la 
surface de la terre, on a essayé de remonter aux diffé- 
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rentes époques de leur formation, et à défaut de leur 
âge absolu , de fixer au moins leur ancienneté relative. 
M. Elle de Beaumont , Fauteur de cette ingénieuse con- 
ception, en a déjà fait une heureuse application aux 
principales montagnes de TEurope. Sans entrer sur c^ 
sujet dans des développements que les bornes de cet ou- 
vrage nous interdisent, nous dirons qu'on peut admettre 
comme une vérité désormais acquise à la science, que la 
formation des hautes montagnes qui couvrent le globe 
est postérieure à l'époque où la terre est passée, par le 
refroidissement, de l'état liquide à l'état solide. On peut 
donc supposer qu'à cette première époque la terre ne 
présentait qu'une surface unie et sans aucune aspérité 
remarquable. Mais les gaz et les substances de toute na- 
ture qui bouillonnaient encore dans son sein se sont en- 
flammés, et, en cherchant à se répandre à l'extérieur, 
ils ont par un effort violent soulevé la croûte terrestre 
qui les comprimait. C'est ainsi que tes montagnes sont 
sorties de la terre en s'élevant au-dessus de leur niveau 
primitif. Lorsque les feux souterrains sont parvenus de 
bonne heure à s'ouvrir un passage, ils se sont dissipés 
par les bouches volcaniques, qui, en cette occasion , ont 
rempli l'office des soupapes de sûreté dans nos machines 
à vapeur ; le terrain alors a dû être soulevé à une mé- 
diocre hauteur ; mais lorsque l'enveloppe terrestre a 
mieux résisté , le soulèvement a été beaucoup plus con- 
sidérable , ce qui explique l'inégalité remarquée souvent 
entre des montagnes voisines et du même ordre de for- 
mation. 

Les montagnes portent encore pour la plupart les 
traces incontestables des affreux bouleversements que la 
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nature a éprouvés en les enfantant; on peut donc en 
conclure que réciproquement elles sont les indices cer- 
tains de ces bouleversements, et que toutes les fois que 
quelque commotion volcanique a agité l'intérieur du 
globe, il y a eu à l'extérieur formation de montagnes. 
Outre les exemples de pareils phénomènes qui se sont 
pour ainsi dire passés sous nos yeux , un fait que nous 
avons déjà eu l'occasion de ci 1er peut encore servir à 
confirmer cette opinion, c'est le peu d'action que les 
montagnes exercent généralement sur les corps pesants 
comparativement à leur volume, ce qui prouve que leur 
densité est très-peu considérable. Ainsi, les observations 
de Bouguer, citées n° 218, ont montré que l'influence des 
hautes montagnes du Pérou sur les oscillations du pen- 
dule et sur la direction du fil à plomb n'est pas la dixième ' 
partie de celle qu'exerceraient des montagnes de même * 
hauteur dont la densité égalerait la moyenne densité de 
la terre. Maskelyne est parvenu, relativement à une 
montagne d'Ecosse , a un résultat semblable. Ces grands 
corps paraissent donc contenir très-peu de matière pro- 
pre compara tivenient à leur volume , et cette conjecture 
est encore confirmée par la découverte que l'on a faite 
de profondes cavités dans l'intérieur de plusieurs d'entre 
eux. Or, si les chaînes de montagnes ont en effet été 
formées par le soulèvement de la surface de la terre et 
de ses premières couches déjà consolidées , il est naturel 
de supposer que leurs éléments disjoints par cette se- 
cousse violente, et mêlés d'ailleurs en grande partie à des 
substances volcaniques, n'ont plus la densité des couches 
terrestres qui se sont formées par le refroidissement gra- 
duel de la matière incandescente. ' 
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Concluons donc que si la terre parait s'écarter en 
quelcpies points de la figure régutlière que la théorie lui 
attribue, ces anomalies sont tout à fait insensibles rda- 
tivement aux dimensions du globe, et s'expliquent d'ail- 
leurs d^une manière très^^vratsemblable dans Fhjpothèse 
que les molécules terrestres étaient retenues originaire- 
ment à l'état fluide sous Tinâuence d'une haute tempé- 
rature , et que ki terre, en se refroidissant graduellement 
à sa surface , a conservé dans son sein une partie de sa 
chaleur primitive. 



* • 
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CHAPITRE X. 



PRÉCESSIOIV DES EQIJTNOXES , ET NUTATIOX DE L'AXE 

TERRESTRE. 



Cause qui produit la précession, — Cause qui produit 
la natation, — Variation de V obliquité de l'éclipti- 
que. — De ta longueur de l'année tropique, — Masse 
de la lune. — ^aplatissement de la terre, — Jm^a^ 
riabilité de la i^itesse de rotation de la terre et des 
pôles h sa surface, — Invariabilité du jour moyen 
solaire, 

^32. Lesmouvemeptsde translation des planètes autour 
du soleil sont indépendants de leur forme , ils sont les 
ménu;s que si cette forme était parfaitement sphérique. 
Leurs mouvements dç rotation , au contraire , sont inti- 
mement liés à la loi de leur figure par le grand principe 
de la gravitation universelle. En effet, si les corps cé- 
lestes étaient des sphères homogènes ou composées de 
couches homogènes , ils tourneraient uniformément au- 
tour d'axes invariables, par la propriété qu'a la sphère 
d attirer tous les corps et d'être attirée par eux comme 
si sa masse entière était réunie à son centre (1). Mais nous 
avons vu que la force centrifuge , due au mouvement 
de rotation des planètes , abc^sse leut* pôle et relève leur 

(i) Voir la note page SîS. 
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équateur. Les forces qui les animent ne se réunissant 
plus à leurs centres de gravité respectifs , les deux hémi- 
sphères n'éprouvent pas d'égales attractions ,' et il en 
résulte dans leurs pôles de rotation des déplacements, 
et dans leurs axes des balancements qui produisent pour 
la terre le phénomène de la précession des éqitinoxes 
et de la natation de Taxe terrestre , et pour la lune le 
phénomène que les astronomes ont nommé sa libration. 
Considérons d'abord les mouvements de l'axe ter- 
restre. Supposons que sur Taxe des pôles on décrive 
une sphère , là terre se trouvera composée de cette 
sphère et d'un ménisque qui la surmonte , l'épaisseur de 
ce ménisque augmentant en avançant des pôles versl'é- 
quateur. L'action du soleil sur la sphère étant la même 
de toutes parts , il n'en résulte aucun déplacement dans 
son équateur, on peut donc faire abstraction de cette 
partie du sphéroïde, et considérer la terre comnie ré- 
duite au ménisque qui l'enveloppe. Que l'on imagine en- 
suite les différents points de ce solide réunis autour de 
l'éqiiateur et formant comme un anneau dé taché du globe ; 
si le mouvement du soleil avait lieu dans le plan de i'é- 
quateur, son action sur tous les points de cet anneau 
serait la même , il n'y aurait donc encore dans ce cas ni 
précession ni nutation ; mais en vertu de Tinclinaison 
de l'équateur sur Técliptique , ily a toujours une moitié 
de l'anneau au-dessus de ce plan et une autre moitié 
au-dessous. L'attraction du soleil sur la première moitié 
tend à lenflraîner vers le plan de Fécliptique en l'a- 
baissant ; son attraction sur la seconde moitié tend à 
l'entraîner en le relevant , en sorte que , par ce dou- 
ble ellet , l'équateur semble devoir pivoter autour de 



d'astronomie. O^-l 

son mtersection avec le plan de Técliptique pour se con- 
fondre avec lui ; et c'est ce qui arriverait en effet si la 
terre n^avait point de mouvement de rotation ; mais ce 
mouvement change considérablement les lois du phéno- 
mène. Les nœuds de Téquateur prennent sur l'écliptique 
un mouvement rétrograde , tandis que son inclinaison 
sur ce plan n'éprouve aucune variation sensible. Ainsi 
Ton peut dire qu'en se combinant avec Faction du soleil, 
la rotation de la terre transporte dans l'inclinaison Tin- 
variabilité qui existait auparavant dans les nœuds , et 
réciproquement elle donne aux nœuds de l'équateur 
la mobilité qui existait dans son plan (1). 



(1) On sait que d'Àlembert, qui donna le premier une solution 
analytique de ce problème, Tun des plus difficiles de la mécanique 
céleste , avait d'abord fait abstraction du mouvement de rotation 
de la terre , imaginant qu'il devait être sans influence sur les phé- 
nomènes de la prëcession et de la nutation. En efiet, lorsqu'on 
suppose la terre un sphéroïde de révolution , tous les méridiens 
étant semblables et se présentant successivement de la même ma- 
nière au soleil et à la lune , il semble que l'action de ces astres sur 
l'axe terrestre doit être la même , soit que la terre tourne sur elle- 
même , soit qu'elle demeure immobile. Mais il n'en est pas ainsi^ et 
c'est une preuve nouvelle des erreurs où peuvent conduire , dans 
la théorie compliquée des mouvements célestes , les raisonnements 
les plus exacts en apparence , lorsqu'ils ne sont pas vérifiés par 
l'analyse. D'Àlembert arriva de cette manière à des résultats abso- 
lument contraires aux observations, et dans son désappointement, 
il livra, dit-on, au feu. ce premier travail. Mais ayant ensuite 
repris la question en y faisant entrer en considération le mouve- 
ment de rotation de la terre, il parvint à des résultats différents 
de ceux qu'il avait d'abord obtenus, et qui lui donnèrent les vraies 
lois de la précession et de la nutation indiquées par l'observa- 
tion*. 

* Mécani^Qe céleste, tome V, page 503. 

41 
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Newton explique par un ingénieux rapprochement 
ce singulier résultat du mouyement diurne. Il regarde 
diaque particule de l'anneau imaginaire qui enveloppe 
Téquateur, comme un astre qui fait sa révolution autour 
de la terre en 2b heures, et de là il conclut que l'action 
du soleil sur chacun de ces astres , et par conséquent 
sur l'anneau entier, doit produire le même effet que 
celtii qu elle exerce sur la lune ; c'est-à-dire qu^elle doit 
déplacer , par un mouvement dirigé contre l'ordre des 
signes , les noeuds de cet anneau sur Técliptique, comme 
elle fait rétrograder les nœuds de l'orhe lunaire sur le 
même plan, n» 197. L'anneau entraîne la terre avec lui, à 
cause de l'adhérence du ménisque à la sphère qu'il recou- 
vre ; mais comme sa masse est extrêmement petite rela- 
tivement à celle du globe entier, son mouvement doit 
en être très-retardé, et de là résulte dans les nœuds de 
l'équateur terrestre ou dans la ligne des équinoxes le 
mouvement rétrograde et très-lent que les observations 
indiquent. 

233. Mais si Ton peut ainsi se former une première idée 
de la cause qui produit la précession des équinoxes, on 
ne saurait espérer d'arriver sans le secours du calcul à 
la connaissance de toutes les lois d'un phénomène aussi 
compliqué. L'analyse montre que la lune a comme le 
soleil une action sensible sur le ménisque de la terre , 
et qu'elle contribue avec lui au phénomène de la pré- 
cession des équinoxes. Mais comme elle ne se meut pas, 
ainsi que cet astre , dans le plan de l'écliptique , son 
action produit en outre une petite variation dans l'in- 
chnaison de l'équateur à l'écliptique , qui , par la seule 
attraction du soleil, demeurerait constante. Cette varia- 
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iioà ^t périodique; elle repreiid les mêmes yaleurs 
après une réyolution des nœuds de la lune ; sa période 
est par conséquent d'airiron dix -huit ans et demi. 
L axe de la terre , qui suit les mouvements de Téqua- 
teur, aiiquel il est toujours perpendiculaire, est ainsi 
assujetti à un balancement alternatif, que Bradley 
avait reconnu par lobservation avant que la théorie 
n'en eût découvert la cause, et qu'il a lïopimé sa tzu* 
tation (1) , no 25. 

La nutation altère légèrement la précession qui au- 
rait lieu sans elle ; l'équinoxe prai parait osciUer ainsi 
autour de Téquinoxe déterminé en faisant abstrac- 
tion de la nutation , et qu'on appelle équinoxe moyen. 

Les variations que la uutation introduit .dans l'in- 
elinaison de lequateur à l'écliptique peuvent s'élever 
à±:9'%25cbns leur plus grande étendue, et, comme elles 
sont périodiques, elles n'altèrent pas l'inclinaison 
moyenne. Mais le plan de l'écliptique n'est pas fixe; 
en effet , nous avons vu n"" 188 que l'action mutuelle 
des planètes fait varier lentement les inclinaisons de 
leurs orbites ; elle change donc à la longue la position 
de l'orbe terrestre, et il en résulte une diminution 
séculaire dans l'obliquité de l'écliptique que les c^- 

(1) Outre la nutation dont nous venons d'assigner la cause, l'axe 
terrestre est encore assujetti à deux peti tes nutations produites l'une 
par l'action du soleil, et dont la période est de six mois, l'autre par 
l'action dç la lune, et dont la période est d'un demi-mois lunaire. 
Les deux inégalités qui en résultent s'ajoutent au terme principal 
de la nutation , pour former la nutation totale, qu*on nomme alors 
nutation luni-solaire ; mais comme ces deux inégalités sont trés>- 
petites, on peut en général les négliger, et regarder, ainsi que nous 
le faisons ici , la nutation comme due uniquement à l'action de la 
lune. 
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«ervatious anciennes comparées aux modernes rendent 
sensible. 

Cette diminution était en 1800 de ^'S^'^Ô par siècle, 
no 39; elle ne forme pas par conséquent la centième partie 
de la précession , qui , dans cet intervalle , s'élèverait à 
!<> 23' 42". Sa grandeur varie dans les différents siècles , 
mais elle n'est pas indéfinie , et elle est renfermée entre 
des limites qu elle ne peut dépasser. La variation totale 
de l'obliquité qui résulterait de l'action des planètes 
serait de de 4° 53' 33" ; mais l'analyse montre qu'elle est 
considérablement modifiée par l'action du soleil et de la 
lune sur le sphéroïde terrestre , et l'étendue des varia- 
tions qui peuvent résulter dans l'obliquité de Téclip- 
tique de ces actions réunies , se réduit à ±1® 33' 45", 
c'est-à-dire au quart à peu près de la valeur qu'elle 
aurait si la terre était sphérique. Ainsi, comme nous 
l'avions annoncé n* 42, l'orbite terrestre ne fera que 
de légères oscillations autour d^une position moyenne 
dont elle s'écartera peu, et l'obliquité de l'édiptique, 
après avoir été en diminuant pendant un certain nom- 
bre de siècles comme elle le fait aujourd'hui , reviendra 
. ensuite, en augmentant par les mêmes degrés» à sa pre- 
mière position , en sorte que Téquateur ne coïncidera 
jamais avec l'édiptique ; ce qui produirait un boulever- 
sement dans les saisons et dans les climats. 

La même cause d'où résulte la variation de l'obli- 
quité de l'édiptique par les déplacements de l'orbe ter- 
restre , produit dans les équinoxes un mouvement di- 
rect de 0'', 13295 par an; l'action des planètes diminue 
donc d'une légère quantité l'étendue de la précession 
qui aurait lieu en vertu de l'action de la lune et du 
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soleil , et qui , sans cette circonstance, serait de 50", 357 
par an. 

234. Ona vu dans le chapitre III les effets qui résultent 
de la précession des équinoxes sur la position apparente 
des étoiles et sur l'aspect général du ciel. Le mouvement 
rétrograde de la ligne des équinoxes produit encore la 
différence de l'année tropique à Tannée sidérale; elle 
est égale , n kQ, au temps que le soleil emploie à dé- 
crire l'arc de la précession annuelle ; mais comme cet 
arc n'est pas le même dans tous les siècles , ses varia-^ 
tions changent la durée de l'année tropique : elle est 
aujourd'hui de 10",28 plus courte qu'au temps d'Hip- 
parque , comme nous l'avons dit , n*" cité ; l'année si- 
dérale , au contraire , est rigoureusement invariable (1). 

Bradley a trouvé que les effets qui résultent de la 
Dutation pouvaient être représentés en supposant que 
le pôle vrai de l'équateur se meut autour du pôle moyen 
sur le contour d'une petite ellipse, dont les deux 
axes se déterminent en grandeur et en direction par la 
comparaison des observations (2) . Nous ^vons vu , n^ 66 ,, 

(1) Voir page 132. 

(2) Le grand axe de cette ellipse, toujours compris dans un cercle 
de latitude, sous-tend un angle de 18",8ô2, et son petit axe un angle 
dç Î4",03?. Pour représenter le mouYement du pôle sur le contour 
de cette ellipse , on conçoit un cercle décrit du même centre avec 
son grand axe pour diamètre, et l'on imagine qu'un rayon de ce 
cercle le parcourt d*un mouvement rétrograde et uniforme pendant 
une période des nœuds de la lune, de ipanière qu'il coïncide avec la 
moitié du grand axe la plus voisine de réclipti<|ue , toutes les fois 
que le nœud moyen de l'orbite lunaire coïncide avec l'équinoxe du 
printemps. Enfin , Jde l'extrémité de ce rayon on abaissa une per- 
pendiculaire sur le grand axe de cette ellipse, et le point où cette 
perpendiculaire rencontre sa circonférence est le vrai lieu du pôlç 
terrestre. 
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que toutes les inégalités qui résultent de la précession 
dan$ la position des astres pouvaient être représentées 
par un mouYement conique de l'axe de la terre autour 
de Taxe de Fécliptique. En réunissant donc les deux 
phénomènes , on voit que Ton pourra représenter à la 
fois tous les effets de la précession et de la nittation » en 
supposant que le pôle terrestre se meut sur la circonfé- 
rence d'une petite ellipse , dont le centre , que Ton 
peut considérer comme le lieu moyen du pôle ^ décrit 
uniformément un arc de 50'',224par an, sur la circonfé- 
rence d'un petit cercle de 23o S8' de rayon, tracé du pôle 
de 1 ecliptique comme centre et parallèlement à ce plan. 

235.Lanutationderaxeterrestreétantdueentièrement 
à Faction de la lune , tandis que la précession moyenne 
résulte de l'action combinée du même astre et du soleil , 
on peut, en comparant le rapport de ces deux quantités, 
données par l'observation , aux formules de la tbéorie , 
en déduire le rapport des masses du soleil et de la lune. 
On a trouvé ainsi en adoptant, d'après le docteur Brink- 
ley, 9",26 pour le coefficient <Je la nutation, que l'action 
de la lune sur le sphéroïde terrestre est à peu près 
triple de celle du soleil , et il en résulte ~ pour le 
rapport de la masse de la lune à celle de la terre. 
Mais , comme Ta observé d'Alembert , un très-léger 
changement dans la valeur de la nutation suiEt pour 
altérer considérablement ce rapport, et l'on a cherché, 
par cette raison, à le déduire plus sûrement d'autres 
phénomènes ; c'est ce qu'on verra dans le chapitre où 
nous parlerons du phénomène des marées. 

236. En comparant les formules de l'analyse aux résul- 
tats de l'observation, on en tire des données précieuses 
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sur la loi de rariation de la densité et de Fellipticité des 
couches de la terre, de sa surface au centre. La théorie 
montre d'abord que les phénomènes de la précession et 
de la nutation sont les mêmes que si la terre était Un 
sphéroïde de révolution. En admettant cette supposition, 
ou trouve que l'aplatissement du sphéroïde doit être 
compris entre les deux fractions -|^ et ^|-. Nous avons 
vu n^ 226 que la comparaison des degrés , mesurés à la 
surface de la terre, et les autres phénomènes d'où on le 
peut déduire, donnaient ~ pour cet aplatissement; 
cette valeur est comprise par conséquent dans les li- 
mites que lui assigne le phénomène de la précession et 
de la nutation. 

En introduisant ensuite cet aplatissement, comme 
une quantité connue, dans les formules de la théorie , 
on en déduit la loi de densité du sphéroïde terrestre. En 
le supposant composé de couches semblables , on trouve 
que cette densité va en croissant de la surface au centre, 
ce qui est conforme aux expériences de Gavendish , qui 
ayait montré que cette densité augmente à mesure que 
l'on pénètre plus avant dans Tintérieur du globe , et 
aussi aux lois de l'hydrostatique , qui exigent que si la 
terre a été primitivement fluide , les parties les plus 
denses soient en même temps les plus voisines du centre. 

287. Tels sont les principaux résultats que produit le 
mouvement de Taxe terrestre relativement aux étoiles ; 
mais ce mouvement peut causer, dans la position des 
pôles à la surface de la terre , des variations qui ne sont 
pas moins importantes à examiner. En effet , si 4'axe 
de rotation variait dans l'intérieur du globe , chacun de 
ses mouvements déplacerait son équatçur et altérerait 
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toutes les latitudes géographiques. Bien plus , les mers , 
troublées dans leur équilibre , suivraient les mouve- 
ments de Féquateur, et , descendant vers la partie de 
la terre qui s'est abaissée sous elles , laisseraient dans la 
partie opposée de nouvelles régions à découvert. Les 
observations , il est vrai , n'ont pas indiqué jusqu'ici 
que Taxe terrestre fût soumis à aucune variation de 
cette nature ; mais s'il était sujet à quelque inégalité à 
longue période , du genre de celles qui ne se développent 
que par la suite des siècles , les observations astrono- 
miques, qui ne comportent encore qu'un assez court in- 
tervalle de temps , ne suffiraient pas pour nous rassurer 
sur les conséquences de ces variations , et ne sauraient 
rien nous apprendre sur leur marche. C'était donc à la 
théorie à éclairer cette importante question ; or elle a 
montré que les mêmes forces qui , en déplaçant l'axe 
terrestre dans l'espace , produisent la précession et la 
nutation y ne peuvent nullement altérer sa position dans 
l'intérieur du globe , ni la vitesse de rotation de la terre 
autour de eet axe. Quant aux oscillations de l'axe ter- 
restre qui peuvent résulter de l'ébranlement qu'il a 
reçu à l'origine du mouvement , elles sont depuis long- 
temps anéanties , et il ne subsiste plus que celles qui 
ont une cause permanente. Ainsi donc, dans tous les 
siècles , la position des pâles et de Véqtiateur à la sur- 
face de la terre demeurera constamment la même , le 
mouvement de rotation sera uniforme , et la iàtesse de 
ce moui^ement ^n éprouvera aucune altération appré- 
ciable. C'est à M. Poisson que nous devons la démons- 
tration complète de ces deux importants théorèmes (1). 

(i) Journal de V Ecole Polytechnique y tome VHK 
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238. Le joursidéral est Tintervalle écoulé entre deux re- 
tours consécutifs d'une étoile au même méridien ; si la vi- 
tesse de rotation de la terre n'était pas invariable , la lon- 
gueur du jour sidéral et celle du jour moyen solaire ne se- 
raient plus les mêmes dans tous les siècles. La base qui 
nous sert à mesurer le temps se trouverait ainsi sensible- 
ment altérée ; il en résulterait, pour la fixation chronolo- 
gique des événements historiques , des inconvénients du 
même genre que ceux que produirait l'usage d'un étalon 
inexact dans la mesure des distances terrestres. La même 
cause aurait des effets sensibles dans les habitude^ même 
de la vie civile. Il était donc très-important de s'assurer de 
l'invariabilité du jour moyen solaire; l'analyse montre^ 
il est vrai , que les déplacements de Técliptique , com- 
binés avec l'action de la lune et du soleil , introduisent 
dans son expression de légères variations ; mais elle 
prouve en même temps qu'elles seront toujours insen- 
sibles. 

Les observations anciennes comparées aux modernes 
confirment d'ailleurs cet important résultat. En effet , 
si la durée du jour moyen solaire n'était pas invariable , 
les durées des révolutions des corps célestes nous paraî- 
traient diminuer ou augmenter proportionnellement; 
et comme toutes les tables astronomiques sont calculées 
dans l'hypothèse d'un jour moyen constant , les longitu- 
des et les latitudes des astres qu'on en conclurait ne se- 
raient plus d'accord avec celles qu'on aurait déduites de 
l'observation directe. Ces différences seraient d'autant 
plus sensibles que nous serions plus éloignés de l'époque 
des observations , et que l'astre auquel elles se rappor- 
tent aurait un mouvement plus rapide; ainsi, de tous^ 
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les corps célestes, la lune serait celui dont les observations 
en seraient le plus affectées : or , en calculant directe- 
ment la distance de la lune au soleil, à l'époque d'une 
éclipse de lune observée par les Ghaldéens 720 ans 
avant notre ère» on s'est assuré qu'une diminution 
d'un dix^millionième , qui équivaut à un centième de 
seconde à peu prés, dans la longueur du jour, rendrait 
la distance de la lune au soleil trop grande pour que l'é- 
dipse eut pu avoir lieu , tandis qu'au contraire le calcul, 
fait ( Connaissance des Temps , p. 1800) d'après nos 
tables qui supposent le jour constant , la représentent 
parfaitement^ on peut donc conclure de là que la durée 
du jour n'a pas varié de 7^ de seconde depuis les anciens 
Ghaldéens jusqu'à nous, c'est«à-dire dans un intervalle 
de temps qui surpasse 2500 ans. 

Quant aux causes, indépendantes de l'action du soleil 
et de la lune, qui pourraient altérer la durée du jour , la 
théorie, d'accord avec l'observation , montre encore que 
leur influence est insensible. 

Nous avons vu n* 174 qu'il existe en mécanique un prin- 
cipe général, qui consiste en ce que> dans le mouvement 
d'un système de points entièrement libres , la somme des 
aires décrites par chacun d'eux, projetées sur un plan fixe, 
et multipliées par leurs masses respectives, est une quan- 
tité invariable pendant toute la durée du mouvement ; 
on peut conclure de là que, dans le mouvement de rota- 
tion d'un corps de forme invariable, la vitesse du mouve- 
ment de rotation ne peut être altérée par les actions mu- 
tuelles de ses parties. Ainsi, les explosions des volcans, 
left vents alizés qui soufflent continuellement dans la 
même direction entre les tropiques , les frottements de 
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la mer contre la surface du globe , né peuvent causer ni 
diminution ni augmentation dans la vitesse de son mou- 
vement de rotation. On déduit du même principe une 
conséquence très-remarquable relativement aux varia- 
tions de la température moyenne du globe. Si la terre, 
comme nous lavons supposé n**215, a été primitivement 
fluide , elle a dû nécessairement se contracter en se re- 
froidissant, et les distances de ses éléments au centre 
de gravité de la masse venant à diminuer , il a fallu 
que sa vitesse de rotation s'accélérât par compensation, 
pour que la somme des aires décrites dans \u\. temps donné 
se conservât la même. Le calcul montre que , pour sa- 
tisfaire à cette condition , là vitesse angulaire de rota- 
tion doit augmenter en raison inverse du carré du rayon 
du sphéroïde, et que par conséquent la durée du jour 
décroît proportionnellement au carré du même rayon. 
On en a conclu qu'une diminution d'un centième de 
seconde sur la durée du jour correspondrait à une 
diminution d'un vingt-millionième ( 3 mètres à peu 
près ) dans le rayon terrestre; cette diminution sup- 
poserait un abaissement de —^ de degré centigrade 
dans la température moyenne du globe : or, les ob- 
servations montrent que le jour sidéral n'a pas varié 
d'un centième de seconde depuis 2500 ans ; le rayon 
moyen de la terr^ n'a donc pas éprouvé une diminution 
ai un uingt-millionièmè depuis cette époque , et la tem- 
pérature n'a pas varié de 7— de degré centigrade dans 
cet intervalle. -La seule cause qui pourrait altérer d'une 
manière sensible la vitesse de rotation de la terre serait 
le déplacement d'une masse considérable à sa surface; 
ainsi, par exemple, une haute montagne qui serait trans-^ 
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portée des pôles à l'équateur rendrait la durée de la 
rotation plus longue, parce qu^elle se serait éloignée 
du centre de gravité du sphéroïde; la durée de la rota- 
tion diurne deviendrait plus courte, au contraire , si 
quelque partie importante des régions de l'équateur se 
rapprochait des pôles ; mais comme nous n'apercevons 
dans la nature aucune cause capable de produire de 
pareils changements , nous pouvons regarder la vitesse 
de rotation de la terre et la durée du jour comme rigou- 
reusement invariables. 

289. Nous avons jusqu'ici considéré le sphéroïde ter- 
restre comme entièrement solide^ et nous n'avons pas eu 
égard aux oscillations du fluide qui le recouvre en grande 
partie. Mais de savantes recherches faites par Laplace 
sur cet objet l'ont conduit à* cet important théorème 
qui rend cette hypothèse tout à fait légitime : « Les 
» phénomènes de la précession et de la nutation sont 
» exactement les mêmes que si la mer formait une masse 
V solide avec la terre. » 
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CHAPITRE XI. 



LIBRATION DE LA LUNE. 



Libration optique. — Libration réelle produite par 
[attraction de la terre, — Elle est insensible, — // 
en résulte que nous naperce^^rons jamais V hémisphère 
de la lune qui nous est opposé. — Coïncidence des 
nœuds de Véquateur et de Vorbite lunaire. — Con^ 
séquences déduites de la théorie de la lune relatii/e^ 
ment à sajîgure, 

24o.Nousavotis vun^eo que la libration, ou cette espèce 
debalanceïnent par lequel la lune nous découvre et nous 
dérobe tour à tour quelque partie de sa surface située 
vers ses bords , n'est qu'un phénomène purement op- 
tique ; il tient uniquement aux circonstances dans les- 
quelles nous sommes placés pour observer la lune , et 
ne résulte pas des inégalités de son mouvement de rota- 
tion, qui peut être toujours regardé comme uniforme , 
et rigoureusement égal à son moyen mouvement de ré- 
volution , condition nécessaire pour que la lune nous 
montre toujours le même hémisphère. 

La théorie exphque d abord comment a pu s établir 
cette égalité par l'attraction de la terre sur la lune , sans 
qu'il soit besoin de supposer que les mouvements moyens 
de rotation et de révolution aient été rigoureusement 
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égaux à rorigiûe ; ce qui serait , ea effet , infiniment peu 
vraisemblable. 

L'axe de rotation de la li^ne est presque perpendicu- 
laire à l'écliptique, n° 60 j en lui supposant donc, confor- 
mément aux lois de la figure des corps célestes , la forme 
d'un ellipsoïde aplati vers les pôles , le plus grand des 
deux axes du sphéroïde lunaire est situé dans le plan 
de son équateur, et c'est aussi celui qui est constamment 
dirigé vers la terre. Cela posé, concevons (/îg*. 103) qu'un 
rayon vecteur TL soit mené du centre T de la terre au 
centre L de la lune ; dans l'état d'équilibre, le grand axe 
ab de la lune doit coïncider avec ce rayon , et si on l'en 
écarte, l'action de la terre doit tendre à l'y ramener, 
comme la pesanteur ramène tm pendule vers la verti- 
cale. Si la vitesse primitive de rotation avait été nulle, 
ou si elle eut beaucoup différé de la vitesse de transla- 
ticm , l'attraction de la terre ne suffisant plus pour main- 
tenir le grand axe lunaire dans la direction du rayon TL , 
il s'en serait écarté de plus en plus pendant la durée 
d'une révolution, de la lune , et nous aurions aperçu suc- 
cessivement tous les points de sa surface. Mais si la dif- 
férence primitive entre les deux mouvements a été seu- 
lement peu considérable , l'action de la terre , ramenant 
continuellement le grand axe de la lune vers le rayon 
vecteur qui joint les deux centres T etL, rétablit la coïn- 
cidence entre les mouvements de rotation et de transla- 
tion , et il en résulte simplement dans le grand axe du 
sphéroïde lunaire un mouvement d'oscillations autour 
de sa position moyenne , semblables aux excursions d'un 
pendule de part et d'autre de la verticale doBt on l'a 
légèrement écarté. 
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L'action de la terre sur la lune, pour peu qu'elle s'éc<ir te 
de la figure sphérique , constitue donc la cause physique 
d une libration réelle dans le sphéroïde lunaire : Fobser- 
vation n'indique point, il est vrai, d'oscillations prove- 
nant de cette cause ; mais il en faut conclure seulement 
quelles sont trop petites pour être rendues sensibles par 
l'observation , et leur existence explique d'une manière 
très-heureuse comment l'attraction de la terre a établi 
la parfaite égalité entre les moyens mouvements de ro- 
tation et de translation de la lune , et empêche que la dif- 
férence qui devait exister très-vraisemblablement entre 
ces mouvements à l'origine des choses ne nous découvre 
insensiblement les deux hémisphères de cet astre , 
comme cela serait arrivé sans cette attraction , quelque 
petite qu'on supposât cette différence. 

Le mouvement de la lune dans son orbite est assujetti, 
noib-seulement à des inégalités périodiques, mais encore 
à des inégalités croissant insensiblement avec le temps : 
les premières , auxquelles le mouvement de rotation ne 
participe pas , produisent, n** 60, à raison de cette diffé- 
rence, ime libration en longitude qui est périodique 
conune elles ; mais les secondes ont un effet permanent , 
et il se pourrait que , par la suite des siècles, l'aspect 
du disque apparent de la lune vue de la terre devînt 
tout à fait différent , quoiqu'il fût impossible d'y 
remarquer aucun changement sensible dans la courte 
duirée d'une génération humaine : mais le calcul dé- 
montre encore que l'attraction de la terre fait parti- 
ciper le mouvement de rotation aux inégalités séculaires 
du mouvement de translation , de sorte que le phéno- 
mène de la libration demeure le même que si ce dernier 
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mouvement n'était assujetti qu'à des inégalités pério- 
diques. On ne découvrira donc jamais de la terre, dans 
aucun temps , des parties de la surface de la lune difié- 
rentes de celles que nous apercevons aujourd'hui (1). 

â4 1 • Quant au singulier phénomène de la coïncidence 
des nœuds deTéquateur etde l'orbite de la lunesur le plan 
mené par ^on centre parallèlement à l'écliptique, n** 60,1a 
théorie montre que, pour que cette coïncidence subsiste, 
il n'est pas nécessaire qu'elle ait eu lieu rigoureusement 
a l'origine du mouvement ; il suffit que la différence qui 
existait à cette époque entre les positions des nœuds de 
l'équateur et de l'orbite lunaire ait été très-petite. L'at- 
traction delà terre a établi ensuite et maintiendra éternel- 
lement la coïncidence de leurs nœuds moyens , ainsi que 

(1) Nous avons vu dans le chapitre précédent comment on 8 était 
assuré, par la comparaison des observations modernes aux an- 
ciennes , que la température du globe terrestre n avait pas varié 
de ,-^o <i6 degré centigrade depuis 2500 an». M. C Libri , géomètre 
d'un esprit aussi ingénieux que profond , a tiré une conclusion 
analogue relativement à la lune, en se fondant sur le phénomène 
de sa libration. En effet , on conçoit qu'une diminution de tem- 
pérature, en contractant les éléments du sphéroïde lunaire, au- 
rait nécessairement altéré la coïncidence qui doit exister entre 
son moyen mouvement de rotation et son moyen mouvement de 
révolution, pour qu elle nous présente toujours le même hémi- 
^hère ; et en vertu de l'attraction de la terre , il en serait résulté 
une libration en longitude , d'une étendue plus ou moins considé- 
rable, que la précision des observations modernes aurait sans doute 
fait découvrir. Ol*, comme les observations les plus exactes ne nous 
indiquent aucun phénomène semblable , il en faut conclure que le 
sphéroïde lunaire n'a subi dans sa température aucune variation 
sensible du moins depuis les plus anciennes observations jusqu'à 
nous. Enfin les mêmes inductions démontrent encore, n<> 2 1 1 , qu'au- 
cune comète d'une masse appréciable, n'a pu depuis l'origine du 
monde se rencontrer sur le passage de la lune. 
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rinvariabilité de leur inclinaison moyenne sur }e [^lan 
de Técliptique. Enfin , le calcul montre que les variations 
séculaires du plan de Técliptique n'altèrent point Texac-^ 
titude de ces deux phénomènes. 

242. Les formules delà théorie , comparées aux obser- 
vations , ont fourni plusieurs données précieuses sur la 
constitution physique de la lune ; elles montrent que 
Ton satisfait aux phénomènes de sa libration, tels que 
l'observation les indique, en supposant à la lune la 
figure d'un ellipsoïde qui ne serait pas de révolution , et 
dont le plus petit des trois axes serait celui des pôles , le 
plus grand Taxe de Téquateur dirigé vers la terre, et 
l'axe moyen , celui qui , compris dans le même plan , est 
perpendiculaire au précédent. Cette figure s'accorderait 
très-bien avec celle que la lune aurait prise pour arriver 
à l'état d'équilibre, en la supposant originairement fluide^ 
et composée de couches concentriques de densité quel- 
conque ; en effet , le mouvement de rotation a dû , selon 
la loi ordinaire , abaisser ses pôles , et renfler son équa« 
leur, tandis que Tattraction de la terre a dû l'allonger 
dans le sens de l'axe continuellement dirigé vers elle. 
Cependant , les différences que la théorie indique entre 
ces trois axes, quoique très-petites, paraissent plus consi- 
dérables qu'elles ne devraient l'être , si la lune avait exac- 
tement conservé en se solidifiant la figure qui convenait 
à l'équilibre de toutes ses parties ; ce qu'il ihut attribuer 
à l'influence que sa constitution particulière , son peu 
d'aplatissement , et les hautes montagnes qui couvrent 
sa surface , doivent exercer nécessairement sur les phé- 
nomènes de son mouvement de rotation. 

Il existe entre les mouvements de rotation de la terre 
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et djB là lune une différeiK^e essentielle ; nous atons tu 
que l'axe terrestre était invariable dans Fintérieur du 
globe, il n'en est pas de même relatirement à la lune; 
ses pôles de rotation varient légèrement à sa surface , et 
peuvent faire, autour de leur position moyenne, de» 
excursions dont le maximum est de â'86'^. 

La pesanteur terrestre qui , en ramenant continuelle^ 
ment vers nous le même hémisphèrede la lune, nous ôte à 
jamais l'espoir de découvrir l'hémisphère opposé , consti* 
tue certainement l'un des effets les plus singuliers de la 
loi de la gravitation universelle. Il parait que cet effet 
peut être généralisé et doit s'étendre à toutes les planètes 
qui ont des satellites. Ainsi , les trois derniers satellites 
de Jupiter , dans lesquels on a reconnu un mouvement de 
rotation égal à leur moyen mouvem^it de translatitm , 
doivent tourner continuellement vers le centre de leur 
j^anète les mêmes parties de leur surface , quand bien 
même cette égalité , comme cela est très-probable , n'at^ 
rait pas été rigoureuse à l'origine du mouvement. 
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Principales circonstances du phénomène. — L'action 
du soleil et de la lune sur les eaux de la mer produit 
le flux et le reflux de F Océan, — La hauteur des ma- 
rées i^arie selon la position respectit^e des deux as- 
tres, — Rapport de Faction du soleil à celle de la 
lune y on en conclut la masse de cet astre» — Les 
hauteurs des marées diminuent à mesure que les 
déclinaisons des astres qui les produisent augmen- 
tent. — Betard journalier des marées. — Établisse- 
ment du port. — Règle pùur calculer dans chaque 
port l'heure de la pleine mer. — Influence des cir- 
constances locales sur le phénomène des marées. — 
Marées atmosphériques. 

243. Considéré comme une des conséquences de la 
grande loi de la pesanteur universelle, le phénomène des 
marées devait plus que tout autre attirer l'attention des 
géomètres parce qu'il nous offre le moyen, leplussimplç 
que nous ajons, de vérifier la théorie en comparant seji 
résultats aux faits qui se passent chaque jour squs nos 
yeux. Mais avant de nous occuper des causes qui le pro- 
duisent, nous allons rappeler d'ahord les principales 
circonstances du phénomène. 

Dans les mers d'une vaste étendue on observe un 
Bionvement périodique et régulier qui agî(e leurs eaui,. 



660 PRÉCIS 

et qui les élève et les abaisse tour à tour deux fois dans 
l'espace de vingt-cinq heures à peu près. Ce mouvement 
ne s'opère pas brusquement, les eaux pendant six heures 
montent au-dessus de leur niveau et s'étendent sur les 
rivages ; elles demeurent pendant quelques minutes 
dans un état d'immobilité complète ; elles redescendent 
ensuite pendant six heures environ, demeurent un mo- 
ment stationnaires, puis elles recommencent de nouveau 
à s^élever, et ainsi de suite. 

Le mouvement ascensionnel des eaux de la mer se 
nomme le flux, le mouvement contraire par lequel elles 
s'affaissent se nomme le reflux. Le moment où se ter- 
mine le flux , lorsque la mer arrivée à sa plus grande 
élévation demeure quelques instants en repos, se nomme 
la pleine mer ; le moment où finit le reflux, c'est-à-dire 
où la mer cesse de descendre, se nomme la basse mer. 
1j^ flux et le reflux réunis constituent le phénomène 
des marées , et l'on appelle marée totale la demi- 
somme des hauteurs de deux pleines mers consécutives, 
comptées du point le plus bas où la mer est descendue 
dans l'intervalle. 

Les deux mouvements par lesquels la mer s'élève et 
s'abaisse ne sont pas d'égale durée, et la mer emploie en 
général plus de temps à descendre qu'à monter : à Brest, 
par exemple, la différence est de 15 à 20 minutes, en 
sorte que la basse mer ne tient pas le milieu entre les 
deux hautes mers consécutives. Dans un port libre et 
dégagé des obstacles naturels qui peuvent retarder le 
mouvement des eaux, l'intervalle qui sépare deux hautes 
mers successives , du matin, ou du soir, est de 24^ 50' \ , 
pendant lesquelles on observe deux flux et deux r^ux. 
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La marée n'arrive donc pas tous les jours à la même 
heure dans chaque port) Vinstant du phénomène retarde 
journellement de 7 d'heure environ sur celui delà veille, 
et cette circonstance offre une analogie remarquable 
avec le n^ouvement de la lune dont les passages au mé- 
ridi^i retardent chaque jour de la même quantité. 

Les hauteurs auxquelles la mer s'élève dans un même 
lieu de la terre , ne sont pas constamment égales ; elles 
varient pendant la durée d'un mois et dans les diverses 
saisons de Tannée. Ces différences consistent : 1® en ce 
que les marées sont plus grandes dans les nouvelles et 
pleines lunes , c'est-à-dire dans les syzygies, n® 62, que 
lorsque la lune est à 90** du soleil, c'est-à-dire dans les 
quadratures. La valeur moyenne de la marée totale du 
matin ^ à Brest , dans son maximum vers les syzygies , 
lorsque le soleil et la lune sont dans l'équateur et à leur 
moyenne distance de la terre, est de 6™, 2490 ; dans les 
mêmes circonstances elle est de 3"^ 0990 à son minimum 
vers les quadratures. La plus haute et la plus basse ma- 
rée n'ont pas lieu le jour même de la syzygie, mais un 
jour et demi après et lorsque la lune est à 19** environ 
au delà des pleines et nouvelles lunes ; les plus basses 
marées ont lieu lorsque la lune est à 19** à peu près au 
delà du premier ou du dernier quartier; 2° les liauteurs 
des marées syzygies sont plus grandes et les hauteurs 
des marées quadratures sont plus petites vers les 
équino:xes qu'à toute autre époque de l'année. Vers les 
solstices, au contraire, les marées des pleines et des 
nouvelles lunes sont moins fortes que celles des au- 
tres lunaisons , tandis que les marées des quadratures 
sont plus considérables. A Brpst , les marées totales sy- 
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zygies sont d'enriron 0*",7S plus petites dans les sd« 
stices que dans les équinooces. Les marées totales des 
quadratures sont plus petites de la même quantité dans 
I^s équinoxes que dans les scdstiees. 

On remarque encore cœnme circtHistances particu- 
lières du phénomène que ks marées des noUTelles et 
pleines lunes sont plus grandes» et les marées quadratu- 
re^ plus petites en hiver, temps ou le soleil est plus près 
de nous, qu'en été où il est plus él<Hgné. U existe aussi 
une petite différence entre les marées du matin et du 
soir ; à Brest , la marée du matin surpasse celle du smr 
de 0™ ,83 dans les sjzygies des solstices d'été ; elle en est 
surpassée de la même quantité dans les syzygies des scd- 
stices d'hirer ; enfin la hauteur des marées diminue à me- 
sure que la latitude du lieu dans lequel on les observe 
aygmente, et à 65° de latitude le flux est tout à fait 
insensible. 

244* ^^ simple exposé des principaux phénomènes des 
marées suffit pour nous montrer qu'ils ont avec les mou- 
vements du soleil et de la lune une corrélation évidente* 
Aussi cette remarque n'avait-elle pas échappé aux plû- 
losophes de Tantiquité, et ils en avaient conclu que la 
lune et le soleil, et surtout le premier de ces deux astres, 
sont la vraie cause du flux et du r^ux^des mers ; mais 
il était réservé à Newton de nous montrer comment 
cette cause opère et comment l'attraction de ces deux 
«stres peut en se combinant soulever et laisser retomber 
tour à tour les eaux de l'Océan. 

Nous avons vu , n" 215 , que si la mer recouvrait toute 
rétendue de la surface terrestre , en vertu de la pesan- 
teur et de la rotation diurne y elle aurait pris , pour ar- 



r 



d'astroncn^iie. fifiS 

mer à lelaC d'équilibre, la forme d'un ^llipaoïde aplalii 

aux pdles et reïiflé sous Téquateur, La mer consenre^ 

rait toujoors la même forme , si aucune foriie étrangère 

n'agiesait sur elle ; maïs lactioii perturbatrice du soleil 

et de la lupe doit teudre continuellement à altérer 

«a figure d'équilibre , et à y produire des agitatioBB 

aemblahles k celles que nous présentent le flux et le 

jreflux. En effet, si l'action des deux astres était lu 

même sur toutes les parties de la terre , le seul eShl 

qu'elle produirait serait de déplacer toute la masse du 

globe et du fluide qui le recouvre sans causer aucun 

dérang^^nent dans I9 situation respective de leurs molé^ 

«ules. Mais lattraction variant en raison inverse du carré 

des distances , il s'ensuit que les parties fluides , située 

dans rhémispfaère tourné vers l'astre , sont plus forter 

ment attirées que le centre du globe qui en est pluséloi^ 

gué ; les parties fluides , en vertu de leur parfaite moln- 

lité, doivent donc s'élever vers Tastre qui les attire , et 

s'écarter du centre de la terre avec une force égale à la 

différence des actions que cet astre exerce sur les molér 

cules fluides et sur le centre du globe. Au contraire , les 

particules fluides situées dans rbémispfaére opposé à Tas* 

tre y étant moins fortement attirées que le centre de la 

terre, doivent demeurer en arrière, et elles paraîtroul 

encore s'être soulevées sous l'astre qui les sollicite 

comme celles de rhémisphère supérieur. 

Ainsi donc, en supposant le soleil {fig. 104) mu dans le 
plan deTéquateur, son attraction doit avoir pour effet d'é- 
lerer les eaux de la mer dans les deux points opposés de 
la terre A et B qui se trouvent sur la droite qui joint le 
centre de la terre à celui du soleil ; les autres parties du 
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fluide doivent tendre à suivre le mouvement de ces deux 
points avec une vitesse d'autant plus grande qu'elles en 
sont plus rapprochées ; et comme il ne peut y avoir éléva- 
tion dans une partie du fluide sans qu'il y ait en même 
temps dépression dans l'autre, la masse fluide devant 
toujours demeurer la même , on conçoit que dans les 
positions intermédiaires la mer sera affaissée , et c'est à 
90*" de distance en longitude des deux points les plus 
élevés que se trouveront les points G et D du plus 
grand abaissement. 

L'action du soleil produira donc par jour deux soulè- 
vements des eaux dé la mer en chaque lieu de la terre : 
le premier, lors du passage dePastre par le méridien su- 
périeur, parce qu'alors les molécules fluides sont plus 
fortement attirées que le centre du globe ; le second , 
lors du passage au méridien inférieur, parce que le cen- 
tre de la terre est alors plus puissamment attiré que les 
molécules fluides. L'élévation aura lieu au même instant 
pour les points situés sur le même méridien et diamé- 
tralement opposés , lorsque le soleil traversera ce plan. 
A 90*' de distance de ces deux points , la mer esf: affaissée 
parce qu'elle fournit les eaux qui alimentent le flux. Le 
soleil produira donc deux marées par jour, c'est-à-dire 
deux flux et deux reflux. Il en serait de même relative- 
ment à la lune : nous devrions donc distinguer quatre 
marées différentes dans l'espace d'un jour lunaire , sa- 
voir deux marées solaires et deux marées lunaires ; mais 
• les actions simultanées des deux astres se combinent entre 
elles dans la production du phénomène qui se réduit aux 
deux marées journalières que nous observons. De là 
doivent résulter de g^randes variétés, soit dans les heures, 
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^it dansées hauteurs des marées, selon que Tactiondu 
soleil et celle de la lune concourront à produire les mêmes 
effets , ou qu'elles se contrarieront mutuellement. 

Dans les oppositions ou les conjonctions , les actions 
des deux astres s'ajoutent pour soulever les eaux de la 
mer; dans les quadratures, au contraire , les eaux ne sont 
soulevées qu'en vertu de la différence de ces deux ac- 
tions. £n effet, dans les conjonctions , le soleil et la 
lune traversent en même temps le méridien; dans les 
oppositions , l'un des deux astres passe au méridien su- 
périeur dans le même instant où l'autre astre passe au 
méridien inférieur ; or, dans l'un et lautre cas , il est 
clair qu'ils tendent tous deux à la fois à élever les eaux 
de la mer dans les points situés sous ce méridien. Les 
deux marées partielles que leur action produit se super- 
posent sans se nuire, comme les ondes d'un bassin 
légèrement agité , et la marée totale est , dans ce cas , la 
somme de la marée lunaire et de la marée solaire. Dans 
les quadratures la lune se trouvant à 90^ du soleil , 
tend à soulever les eaux situées au - dessous d'elle , 
tandis que le soleil tend à les abaisser , et réciproque- 
ment : la marée totale n'est par conséquent que l'excès 
de la marée du plus puissant des deux astres sur la 
marée du plus faible , et doit se trouver très-diminuée. 
Toutes choses égales d'ailleurs , les plus grandes ma- 
rées auront donc lieu dans les syzygies , et les plus 
basses vers les quadratures. Dans les points intermé- 
diaires , la marée solaire ne tend qu'à altérer l^heure et 
la hauteur de la marée lunaire, tantôt dans un sens, 
tantôt dans le sens opposé, selon les positions respectives 
des deux astres qui les produisent. 
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a4S* Comparons les intensitésdes actions du soleil et de 
la lune dans le phénomène des marées. Nous ayons vn que 
Faction que le soleil ou la lune exerce pour soulever les 
eaux de la mer, ne se compose pas de Faction totale de ces 
deux astres sur le spbéroïde terrestre, mais delà différeiu:e 
des actions qu'ils exercent sur le centre du globe et sur 
le fluide qui couvre sa surface. Le calcul montre que ces 
forces sont entre elles comme les masses de chacun des 
deux astres respectivement divisées par le cube de leur 
distance au centre de la terre. Or, quoique la masse du 
scdeil soit incomparablement plus grande que celle de la 
lune , comme il est infiniment plus éloigné de la terre 
que cet astre » il en résulte que son action pour soulever 
les eaux de la mer est beaucoup plus faible que celle de la 
lune. La distance du soleil à la terre est ïOO fois à peu prés 
celle de la lune t il serait donc facile d'évaluer le rapport 
de leurs actions respectives dans le phénomène des ma- 
rées si nous avions celui de leurs masses ; malheureuse- 
ment la masse de la lune ne nous est pas suffisamment coo* 
nue pour faire ce calcul (1), et le phénomène des marées 
nous offre même un des moyens les plus sûrs que nous 
ayons pour la déterminer. En comparant les marées 
dans les quadratures et dans les syzygies , Newton est 
parvenu à séparer les marées lunaires et les marées 
s<daires , dont les lois sont différentes , et il a trouve 
que le rapport des forces qui les produisent est environ 
celui de 1 à 6; Daniel Bernouilli , par une évaluation plus 
exacte , a trouvé ce rapport égal à 2,5, et Laplace , en 

(]] On a TU n® 2 35, que la masse de la lune déduite du phéno- 
mène de la précession et de la nutation laisse encore de l'incerti- 
tude. 
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prenant la moyenne d'observations très*précises faites 
dans le -port de Brest, Va évalué à 2,3533, ce qui se 
rapproche de la valeur précédente (1). L'action delà lune 
sur les eaux de la mer estdonc, dans des situations ana- 
logues des deux astres , deux fois et demie à peu près 
plus grande que celle du soleil. La grandeur des oscilla- 
tions de la mer devant être supposée proportionnelle aux 
forces qui les produisent, les marées lunaires seront donc, 
toutes choses é]gales d'ailleurs , beaucoup plus fortes que 
celles du soleil. 

De là on déduit un moyen très-simple de déterminer 
la masse de la lune. En effet en nommant L la masse du 
soleil, r sa moyenne distance à la terre , et en désignant 
par L' et r' les mêmes quantités relatives à la lune j les 
actions de ces deux astres pour mouvoir les eaux de la 
mer seront entre elles comme - est à -, . Nous venons 

de voir que, d après les observations, ce rapport était ce- 

(i) Lorsque le port est situé à 1 equateur , selon la théorie de 
Newton . Texcès de la plus haute mer syzygie sur la plus basse mer 
syzygîe est égal à la somme des actions du soleil et de la lune; 
l'excès de la pins haute mer quadrature sur la plus basse mer cpui- 
drature exprime la différence de ces actions. Si le port n'est pas 
situé à réquateur, il faut multiplier ces actions par le cosinus du 
carré de latitude. On conçoit donc qu'il est facile ainsi de détermi- 
ner, par Tobservation des hauteurs des marées syzygies etquadra* 
tures, le rapport des actions du soleil et de la lune. Bernouilli 
préféra employer pour le déterminer, an lieu des hauteurs des ma- 
rées, comme arait fait Newton, leurs retards journaliers qui sont à 
leur maximum dans les syzygies , et à leur minimum dans les qiia> 
dratures ; mais comme les hauteurs des pleines mers sont en général 
plus faciles àobserrer que l'instant précis de leur arrivée, Laplaceest 
revenu sur ce point aux idées de Newton , et c'est sur la considé- 
ration des hauteurs des marées en ayant égard à toutes les circon- 
stances accessoires qu'il a déterminé le apport d<mné dans le texte. 
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lui de 1 à 2,3533; la distance du soleil à la terre est 
environ 400 fois plus grande que celle de la lune; la 
niasse du soleil est au moins 354,500 fois celle de la 
terre , n® 183; au moyen de ces nombres on trouve que la 
masse de la lune est égale à ^-g de celle de la terre. La com- 
paraison des phénomènes delà précession et de la nata- 
tion n** 235 donne ^-^ pour le même rapport ; ces deux va- 
leurs déduites de phénomènes très-difiérents s'accordent 
entre elles, comme on voit, d'une manière satisfaisante. 
246. Jusqu'ici nous avons supposé le soleil et la lune en 
mouvement dansl'équateur; considérons maintenant les 
actions de ces deux astres sur les eaux de la mer en sup- 
posant variable leur distance à Téquateur, comme cela 
a lieu réellement. Il est clair que le soleil et la lune ne 
s'éloignant jamais beaucoup de ce plan, les phénomènes 
des marées, tels que nous les avons d'abord décrits, n*en 
seront que légèrement modifiés. La théorie se réunit à 
l'observation pour montrer que l'influence des deux as- 
tres s'affaiblit à mesure qu'ils s'écartent du plan de Té- 
quateur, c'est-à-dire que Pélés^ation des marées^ toutes 
choses égales d'ailleurs, diminue à mesure que les décli- 
naisons du soleil et de la lune augmentent. Ainsi deux 
causes principales influent sur les hauteurs des grandes 
marées , vers les nouvelles et les pleines lunes, les varia- 
tions des distances des astres qui les produisent et de 
leurs déclinaisons. Ces hauteurs sont d'autant plus con- 
sidérables que la lune et le soleil sont plus rapprochés 
de la terre et du plan de l'écliptique. Les plus grandes 
maries syzygies ont donc lieu à Véquinoxe quand la 
lune est à la fois dans l'équateur et dans son périgée .• 
les plus petites arrivent au solstice dlwer lorsque- la 
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lune est apogée et dans sa plus grande déclinaison (1). 

^47. Nous ne nous sommes occupés dans ce qui pré- 
cède que des hauteurs des marées ; nous allons considérer 
maintenant les phénomènes relatifs aux intervalles qui 
les séparent. 

Faisons pour un moment abstraction du soleil ; si les 
eaux de la mer obéissaient instantanément à Faction des 
forces qui les sollicitent, la pleine mer devrait avoir lieu 
au moment où la lune traverse le méridien. Mais en 
vertu de la force d'inertie qui tend à maintenir tous les 
corps de la nature dans Tétat qu'ils occupent à un in- 
stant donnée l'heure de la pleine mer doit être retardée 
et sa hauteur généralement diminuée. C'est la même 
raison qui fait qu'après le flux et le reflux les eaux de la 
mer demeurent un instant dans un état de stagnation 
apparent avant de redescendre ou de remonter, parce 
qu'elles tendent à conserver Télévation ou l'abaissement 
qu'elles ont atteint dans le moment de la haute mer ou 
de la basse mer, avant de céder aux nouvelles forces qui 
agissent sur elles. 

Sur toute l'étendue de nos côtes , on remarque que 
les marées sont retardées d'un jour et demi a peu près , 

(i) On trouve chaque année dans la Connaissance des temps le 
tableau des plus grandes marées de l'année. Elles sont calculées 
par une formule très-simple , fondée sur ces principes indiqués par 
la théorie et confirmés par l'observation : 

lo Chaque marée lunaire ou solaire augmente comme le cube du 
diamètre apparent ou de la parallaxe de Vastre qui la produit; 
2» elle diminue comme le carré du cosinus de la déclinaison de cet 
astre; 3° dans les moyennes distances du soleil et de la lune à la terre, 
la marée lunaire est trois fois plus grande que la marée solaire. 
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en sorte que la marée clans chaque port n'est pas le 
sultat de Faction immédiate des astres, mais cdui de 
leur action antérieure de 36 heures. Ainsi, par exemple, 
les plus hantes et les plus hasses marées ne sont pas 
celles qui ont lieu le jour même des syzygies et des 
quadratures , mais celles qui les suivent à un jour et 
demi de distance. De sorte que si la sjzjgie arrive à 
Tinstant de la pleine mer, la plus haute marée est la 
troisième qui la suit, et pareillement, si la quadrature 
arrive au moment de la pleine mer, la troisième marée 
suivante est la plus petite. 

Outre ces causes générales du retard àes marées, les 
circonstances particulières à chaque localité , la profon- 
deur des eaux, les irrégularités du sol contre lequel elles 
frottent, les obstacles de toute nature qui s'opposent aux 
libres mouvements de la mer, peuvent faire varier le 
temps que les impressions qu'elle reçoit mettent à se 
transmettre dans nos ports. Le retard que la marée 
é{Nrouve en chaque lieu de la terre sur l'instant du pas* 
sage de la lune au méridien à l'époque de la conjonc- 
tion, se nomme rétablissement du port. Gomma les cir- 
constances qui produisent ce retard demeurent toujours 
à peu près les mêmes, l'établissement du port est aussi 
une quantité à peu près constante; mais elle varie d'une 
manière fort saisible d'un lieu à un autre, et même quel- 
quefois pour des lieux très- voisins. 

A Dunkerque, l'établissement du port est de fl*^ (hS', 
la lune étant supposée dans ses distances moyennes à 
la terre; il est de 9** 15' au Havre , de 7** k^ à Cher- 
bourg, de 3* 33' à Brest , etc. L'établissement du port 
se détermine dans chaque lieu par l'observation de 
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rheure à laquelle la pleine mer arrive le jour de la nou- 
velle lune. 

L'élévation des eaux à l'instant de la pleine mer eèt 
le résultat des actions combinées du soleil et de la lune ; 
ces deux astres ne se trouvent dans le méridien au même 
instant que deux fois par mois : l'heure à laquelle la mer 
atteint sa plus grande hauteur doit donc varier chaque 
jour comme l'heure à laquelle la lune traverse le méri- 
dien. Dans les nouvelles et les pleines lunes y l'instant où 
les deux astres exercent leur plus grande action, est celui 
An passage de la lune au méridien ; il en est de même 
lors du premier et du dernier quartier ; les autres jours 
cet instant précède quelquefois le passage, ou bien 
d'autres fois il le suit ; mais il ne peut jamais s'en écarter 
beaucoup , parce que la force attractive de ia lune est , 
comme on Ta vu , trois fois plus grande que celle du 
soleil. L'analyse fournit des formules qui donnent exac^ 
tement l'heure de la pleine mer, dans un port dont la 
latitude est connue , lorsque Y établissement du port est 
déterminé. Ces formules calculées pour chacun des ports 
les plus fréquentés , peuvent être aisément réduites en 
tables qui sont trés^utiles aux marins , parce qu'ils ne 
peuvent ordinairement entrer dans les ports ou en sortir 
qu'au moment de la haute mer, et qu'il leur importe par 
conséquent detîpnnaître exactement l'heure à laquelle le 
phénomène se produit. 

Il suit de ce qui précède que l'espace de temps qui 
s'écoule entre deux marées consécutives, n'est pas con- 
stamment le même ; il est sujet à quelques variations dé- 
pendantes des phases delà lune. Sa valeur moyenne est 
de ai.** 50' 28": l'intervalle qui sépare deux marées con- 
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sécutives surpasse donc ] a durée du jour solaire d'une 
heure environ. Cet invervajle est le plus petit qu'il soit 
possible dans les sjzjgies quand les marées atteignent 
ieur plus grande hauteur; il est alors de 24** 38' 57" , et 
comme le mouvement de la lune est de 24-'' 50' 28", le 
retour des marées anticipe de 11' à peu près sur le pas- 
sage de la lune au méridien. Dans les quadratures, au 
contraire , lorsque les hauteurs de la mer sont à leur 
minimum , l'intervalle entre deux marées consécutives 
atteint sa plus grande valeur; il est alors de 24** 74' 58" 
et la marée retarde de 25' à peu près sur le mouvement 
de la lune. Enfin Tintervalle moyen arrive beaucoup 
plus près des quadratures que des syzygies. Les valeurs 
précédentes répondent aux distcoices moyennes du soleil 
et de la terre ; les variations de ces distances et surtout 
de celles de la lune y causent quelques altérations. Les 
variations dans les déclinaisons influent aussi sur le re- 
tard des marées d'un jour au suivant , comme elles in- 
fluent sur leur hauteur. 

248. On peut donc, en ayant égard aux circonstances 
particulières à chaque localité , rendre raison de tous les 
phénomènes que les marées nous présentent. Mais, 
outre les causes permanentes qui peuvent influer sur 
le phénomène , les vents ont aussi sur le mouvement des 
eaux de l'Océan une action extrêmement puissante, et 
qu*il est malheureusement impossible de prévoir. Lors- 
qu'ils conspirent avec l'action de la lune et du soleil pour 
augmenter la hauteur des grandes marées des équinoxes , 
ils peuvent produire des inondations , et il est heureux 
que la théorie ait permis d'indiquer d'avance les époques 
de ces phénomènes pour prévenir autant que possible 
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les accidents. Le calcul de la hauteur des marées et des 
heures auxquelles elles arrivent est aussi très-utile pour 
les /travaux des ports et pour les besoins de la naviga- 
tion; on peut dire que la théorie , sur ce point, a été 
aujourd'hui assez perfectionnée pour qu'il soit facile de 
prédire, plusieurs années dWauce , la hauteur à laquelle 
la mer doit s'élever dans un lieu donné de la terre , à 
moins que des vents violents ou quelque autre circon- 
stance extraordinaire ne vienne à déranger Tordre de la 
nature. La théorie mathématique des marées , parfaite- 
ment d'accord en tout point avec les observations , est 
devenue ainsi Tune des preuves les plus évidentes de la 
loi de la gravitation universelle (1). 

Lajdace , en considérant les oscillations d'un fluide 
placé sur un sphéroïde elliptique et doué d'un mou- 
vement initial supposé très-petit , et en cherchant les 
conditions nécessaires pour que le mouvement du fluide 
fut toujours renfermé dans des limites très-étroites , a 

(l)On peut se former mie idée exacte delà manière dont la 
théorie a pu s'appliquer au phénomène des marées, en concevant 
que la force qui sollicite les eaux de la mer soit exprimée par le 
cosinus d'un! angle qui croît proportionnellement au temps : il en 
résulte un flux partiel croissant de la même manière, mais dans 
lexpression de la hauteur duquel la constante qui multiplié le temps 
sous le signe cosinus et le coefficient du cosinus peuvent difiërer 
beaucoup, à raison des circonstances accessoires, des valeurs qu'ils 
ont dans l'expression de la force qui produit le flux. Les actions du 
soleil et de la lune peuvent être développées en séries semblables , 
et chaque terme peut être regardé comme produisant un flux par- 
tiel; l'ensemble de tous ces flux forme le flux total, et l'hypothèse, 
sur laquelle on établit l'équation qui les lie entre eux, constitue la 
théorie mathématique des marées ; l'accord des résultats qui s'en 
déduisent avec les observations, sert ensuite à en confirmer l'exac- 
titude. 

43 
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trouvé que le fluide dérangé de son état d'équilibre par 
des forces quelconques , ne s'en écartera jamais que de 
quantités très - petites , pourvu que sa densité soit 
moindre que la densilé moyenne du sphéroïde qu'il re- 
couvre; dans le cas contraire, les écarts pourraient de- 
venir considérables. La condition précédente est rem- 
plie, pat rapport à la terre , comme on l'a vu no 218, ce 
qui assure à jamais la stabilité de l'équilibre des mers. 
Tels sont les faits les plus remarquables que nous 
présenterait le phénomène des marées , si les mers étaient 
partout également profondes et d'une égale étendue. 
Mais l'on conçoit que les circonstances locales doivent 
apporter de grandes variétés soit dans la hauteur des 
marées, soit dans les heures auxquelles le phénomène 
arrive. Ainsi , la théorie montre que l'action du soleil et 
de la lune aura d'autant plus d'énergie qu'elle s'eicrcera 
sur une surface plus étendue ou sur un plus grand nombre 
de molécules ; et c'est par cette raison que le mouvement 
du flux et du reflux est très-considérable dans l'Océan, 
et qu'il est à peine sensible dans la mer Caspienne , dans 
la mer Baltique et même dans la Méditerranée. La 
configuration des côtes , l'escarpement des rivages , Tin- 
égalité de la profondeur des mers , ont aussi une grande 
influence sur les hauteurs et sur les intervalles des ma- 
rées ; mais en tenant compte des circonstances locales , on 
expHque aisément , comme nous l'avons dit , toutes les 
variétés qu'elles peuvent présenter, et l'on en tire de 
nouvelles preuves de l'exactitude de leur théorie. 
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Marées atmosphériques, 

249* L'action du soleil et de la lune qui produit dans 
la mer le phénomène du flux et du reflux , doit causer 
dans latmosphère des mouvements semblables. Si ces 
mouvements sont sensibles , ils doivent se manifester 
dans le baromètre par des oscillations dont les périodes 
aeront les mêmes que ceUes du flux et du reflux. C'est 
ce qui a engagé depuis plusieurs années les observateurs 
à suivre avec attention les variations de cet instrument, 
pour parvenir à en déterminer les lois. Malheureuse- 
ment , Fétendue des oscillations du baromètre^ indépen- 
dantes des causes qui produisent les grandes variations 
auxquelles il est soumis , est très-petite ; elle ne dépasse 
pas un millimètre , par exemple , à Téquateur où elle 
^&t la plus, grande. Ce n^est donc que par une longue 
suite d'observations , que l'on peut espérer de tirer avec 
quelque vraisemblance quelques conséquences positives 
d'âéments aussi délicats. 

Le seul résultat qui soit jusqu'ici bien constaté par 
«s observations , c'est la variation diurne du baromètre: 
un seul mois suffit pour la manifester. La plus grande 
hauteur a lieu vers neufhenies du matin et dix heures 
du soir, la plus petite v^s trois heures du soir et quatre 
heures du matin. L'étendue de ces variations n'est pas la 
^me dans toutes les saisons ; on a trouvé à Paris que 
lexcès de la plus grande hauteur du baromètre qui ré- 
pond à 9 heures du matin , sur la plus petite qui ré- 
P<md à 3 heures du soir , était de 0°*,762. M. Bouvard , 
d'après la comparaison d'un très-grand nombre d'obser- 



676 PRÉas 

Talions, a été amené à penser que Tétenduede cette va- 
riation diurne , qui est la plus grande sous réquateor 
et au niveau de la mer, diminue de Féquateur aux pôles 
proportionnellement au carré du cosinus de la latitude. 
En sorte, qu'à de très-grandes latitudes elle est pres- 
que insensible , et qu'aux pôles elle se réduirait tout à 
fait à zéro , si on pouvait y atteindre. 

Ces variations diurnes du baromètre dépendent sans 
doute de causes régulières. Leurs périodes, réglées par 
le jour solaire , semblent indiquer qu^elles sont dues à 
l'influence du soleil; mais de quelle nature est cette 
influence, c'est ce qu'on n'a pu jusqu'ici que soupçonner 
vaguement. Le flux atmospbériqne, qui dépend de l'ac- 
tion directe du soleil et de la lune sur Tatmospbère , 
doit être soumis aux mêmes lois que le flux de l'Océan , 
et il est comme ce dernier la combinaison de deux flux 
partiels produits l'un par l'action du soleil , l'autre par 
Faction de la lune. La période des oscillations du baro- 
mètre provenant du soleil serait d'un demi-jour solaire , 
et elles doivent se confondre par conséquent avec la varia- 
tion diurne qui a la même période et dont elles ne font que 
modifier l'étendue, en sorte qu*il parait à peu près im- 
possible de les séparer. Mais il n'en serait pas de même 
pour le flux produit par l'action de la lune, dont la pé- 
riode serait d'un demi-jour lunaire, et dont lexistence 
devrait se manifester par des observations faites dans les 
diverses phases de la lune. Ainsi, par exemple , si le 
minimum de ce flux arrive à 9 heures du matin le jour 
de la syzygie , son maximum arrivera vers 3 heures du 
soir; le contraire aurait lieu dans le jour de la quadra- 
ture , le flux lunaire augmentera donc la variation diurne 
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du soir dans le premier cas , il la diminuera dans le se- 
ccMid, et la différence sera le double du flux lunaire 
atmosphérique. Or, toutes les observations ont montré 
jusqu'ici qu'il était à peu près insensible. Ainsi en con- 
sidérant 298 sjzygies et autant de quadratures, M. Bou- 
vard, après des calculs immenses, a conclu que Tétendue 
entière de Foscillation provenant de cette cause depuis 
son maximum jusqu'à son minimum , était de 0,018 mil- 
limètres , et a trouvé 2»» 8' du soir pour son maximum 
le jour de la syzygie. Un résultat si minime rend très- 
incertaine l'existence même d'une oscillation sensible 
du baromètre, dépendant de l'action directe du soleil 
ou de la lune sur l'atmosphère, du moins à la latitude de 
Paris (1). Sans doute , un plus grand nombre d'observa- 
tions, surtout si l'on peut en obtenir, faites à l'équateur 
où Tinfluence des actions du soleil et de la lune doivent 
être le plus sensible , avec le même soin que celles que 
l'on a réunies à l'Observatoire de Paris , fournirait le 
moyen le plus certain d'éclaircir ce point intéressant de 
la météorologie. 

(1) Ajoutons cependant que M. Flaugergues , qui a réuni vingt 
années d'observations de la plus grande exactitude, semble être 
parvenu à des résultats très-différents, et a reconnu dans l'action 
de la lune sur Ja pression atmosphérique une influence bien mar- 
quée. Selon cet observateur /1° l'étendue entière de la variation 
' qui en résulte pendant la durée d'un mois lunaire, dans la haut^eur 
du baromètre , selon la position de la lune par rapport au soleil , 
serait de 1,67 millimètre; 2^ l'action de la lune serait plus forte 
lorsque sa déclinaison est australe que lorsqu'elle est boréale, ce 
qui est conforme à ce qu'on observe dans les marées de l'Océan ; 
30 Vexcès de la hauteur barométrique due à l'action de la lune pé- 
rigée sur celle qui a lieu à Tapogée serait de 1,10 millimètre. Le 
temps éclaircira les doutes que peuvent faire naître des résultats sa 
contradictoires. 
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La puissance attractive de la lune n'ayant sur le flux 
atmosphérique qu'un effet à peu près insensible , comme 
on yient de le voir, ceUe du soleil doit être très^rdïa- 
blement tout à fait inappréciable , puisque l'action at-> 
tractive de la lune étant triple de celle du soleil , d'après 
les observations des marées à Brest, le flux lunaire 
atmosphérique doit être au moins double du flux solaire. 
On a donc dû penser que les variations diurnes du ba- 
romètre dépendent de l'action que le soleil exerce sur 
l'atmosphère, non par sa puissance attractive, mais par 
son pouvoir calorifique. Si telle était en effet la cause de 
ce phénomène, il serait sans doute à peu près impossible 
de la soumettre au calcul , et la théorie se verrait sur ce 
pcHut réduite à enregistrer les faits sans moyen de les 
prévoir ou de les vérifier. 
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CHAPITRE XIII. 

DES SiatJVEQIJ^TS PROPHES DES ÉTOILES. 

Mouyçment de translation du système solaire, — Mou- 
i^ements observés dans les étoiles doubles, — /yi- 
fliuence des étoiles sur le système planétaire. 



a5o. Nous avons vu dans le chapitre III que l'immobi- 
lité des étoiles n'est pas rigoureuse et que plusieurs d'entre 
elles sont assujetties à des mouvements propres que les 
observations ont fait reconnaître. Mais nous avons re- 
marqué en même temps qu'il serait possible que ces 
apparences ne fussent qu'une illusion d'optique qui 
nous ferait attribuer en sens contraire aux étoiles le 
mouvement de translation dont le système solaire se- 
rait lui-même animé. En effet, si nous rapportons les 
positions des difiérentes étoiles à celle vers laquelle 
nous supposons que le soleil se dirîge , il est aisé de 
voir qu'à mesure que nous nous approcherons de cet 
astre , les autres étoiles sembleront s'en écarter, les 
vmes dans un sens et les autres dans le sens opposé. 
On pourra donc par les mouvements propres observés 
dans différentes étoiles , conclure le mouvement réel 
du système planétaire. C'est ainsi que Ton a reconnu 
que le soleil et tout le cortège d'astres qui l'environne , 
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CHAPITRE XIV ET DERNIER. 

CONJECTURES SUR LA FORMATION DU SOLEIt ET DES PLANÈTES. 

Conséquences générales de la loi de la grai^itation. — 
Hypothèse de Buffon. — Travaux dHerschell sur 
les nébuleuses. — Hypothèse de Laplace. — For- 
mation desplanètes et des satellites. — Destination 
des comètes. — • Considérations générales. — Co/i- 
clusion. 



253. Dans la première partie de cet ouvrage, nous avons 
partagé en différentes classes les astres que nous obser- 
vons dans les cieux , et nous avons étudié chacun d'eux 
en particulier, en cherchant à dégager leurs mouve- 
ments réels d'une foule d'apparences plus ou moins 
trompeuses dont ils sont enveloppés. Après avoir r^otda 
à chaque corps céleste sa véritable place , et lui avoir 
assigné sa destination dans le grand oeuvre de Tunivers, 
nous avons dans la deuxième partie montré par quels 
moyens on a pu remonter de la connaissance des mouve- 
ments célestes aux causes qui les produisent , et nous 
avons été amenés à considérer tous les corps de la nature 
conmie le foyer d'une force attractive qui augmente 
proportionnell^ent à leurs masses , et qui décroit en 
raison inverse du carré des distances. Cette hypothèse 



D ASTRONOMIE. 

suUime, si c'en est une , explique à la fois, de la manière 
la plus simple , les principaux phénomènes du syj»tèm<î 
solaire, le mouvement des centres de' gravité des CGrp$ 
célestes autour du foyer des forces qui les animent , leur 
mouvement autour de leurs centres de gravité respectifs , 
eofin leurs figures et les oscillations des fluides qui les 
recouvrent. Tous ces phénomènes, qui semblaient isolés 
entre eux avant la découverte de la gravitation univer-r 
nelle , sont enchaînés l'un à l'autre par cette grande loi 
de la nature, en sorte qu'il est évident qu'ils ne pourraient 
exister séi>arément. Ainsi le triple mouvement de la terre 
imaginé par Copernic pour expliquer les mouvements ap* 
parents du soleil et des étoiles, dans le système de l'at* 
traction est le résultat simple et inévitable d'une force 
d'impulsion dont la direction n'aurait pas passé par le 
centre de gravité du sphéroïde terrestre. En vertu de cette 
force la terre tourne dans une orbite elliptique aijitour du 
soleil, et elle a pris en même temps un mouvement unifor- 
nae de rotation sur son centre ; la force centrifuge qui ré-r, 
suite de ce mouvement lui. a donné une figure aplatie 
vers les pôles, et l'action du soleil et de la lune sur ce 
8{^éroïd« a imprimé à son axe de rotation, autour des 
pôlea de l'écliptique , le mouvement qui produit les phé^ 
nomènes de hi précession et de là nutation. Tous led mou- 
vements des autres corps célestes , et leurs apparentes 
inégalités , résultent de la même loi et sont une consé- 
quence logique du mouvement de la terre. « C'est uner 
chose vraiment digne d'admiration , dit Laplace, que la 
manière dont tous ces phénomènes , qui semblent au 
premier coup d'oil fort disparates, découlent d'une même 
loi qui les enchaîne au mouvement de la terre , en sorte 
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que ce mouvement étant une fois admis» on est conduit 
par une suite de raisonnements géométriques à ces phé- 
nomènes. » 

Le principe de la pesanteur universelle, traduit en lan- 
gage algébrique , suffit pour rendre raison de toutes les 
altérations du mouvement elliptique des planètes , des 
comètes et des satellites. Ces altérations sont de deux 
espèces : les unes ne dépendent que des positions res- 
pectives des différents corps du système , et reprennent 
les mêmes valeurs toutes les fois qu'il revient à la même 
configuration : elles n'ont donc qu'un effet temporaire 
et pour ainsi dire alternatif; mais les autres qui s'atta- 
chent aux éléments mêmes , qui déterminent la figure et 
la position des orbites planétaires, les font varier par 
degrés insensibles dans la suite des siècles , et l'on a pu 
craindre que la stabilité du système n'en fût à la longue 
considérablement altérée. L'analyse a dissipé ces appré- 
hensions. L'invariabilité des distances moyennes des 
planètes au soleil , et les étroites limites dans lesquelles 
seront éternellement renfermées les variations des excen- 
tricités et des inclinaisons de leurs orbites , assuré la 
conservation du système planétaire dans un état voisin 
de son état actuel; les orbites ne font qu'osciller autour 
d'un état moyen d'ellipticite et d'inclinaisons dont elles 
ne s'écarteront jamais que de très-petites quantités, 
nM88. 

Les moyens mouvements planétaires sont invariables 
comme les grands axes d'où ils se déduisent par la troi- 
sième loi de Kepler, ce qui assure la constance de la 
durée de leurs révolutions sidérales , et en particulier 
celle de Tannée sidérale , ii* 187. Le moyen mouvement 
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de la lune est seul soumis à une inégalité séculaire con- 
sidérable que l'observation a déjà rendue sensible , et 
qui par la suite des temps pourra s'élever à plusieurs 
circonférences ; mais l'accélération qui en résulte se 
changera enfin en un retardement , et le moyen mouve- 
ment après avoir été en croissant pendant un grand 
nombre de siècles , reviendra par des diminutions suc- 
cessives à son état moyen , n» 198. En général , toutes 
les inégalités séculaires sont périodiques comme les 
autres inégalités planétaires ; elles en diffèrent seule- 
ment en ce que leurs périodes sont infiniment plus lon- 
gues. Les inclinaisons des équateurs des planètes sur leurs 
orbites respectives sont généralem^t très-petites, et 
les inégalités qui les affectent en se développant par la 
suite des temps n'y apportent que des variations peu 
considérables : ainsi, par exemple, l'obliquité de l'éclip- 
tique restera dans tous les siècles à peu près la même 
que nous la voyons aujourd'hui , condition qui assure 
la stabilité dans l'ordre et dans la température des sai- 
sons , sur la terre et sur les planètes, n® 230. Enfin , Tu- 
niformité du mouvement de rotation de la terre assure 
la constance de la durée du jour , en ménle temps que 
la permanence des pôles à la surface de la terre et la 
stabilité de l'équilibre des mers nous garantissent contre 
les envahissements des continents par les eaux de l'Océan , 
et contre les désastres qui en seraient le résultat , n** 218. 
Ainsi donc , la théorie approfondie du système du monde 
assure aux races futures la paisible jouissance de tous les 
biens que nous possédons aujourd'hui ; il n'est soumis à 
aucune cause de destruction qui lui soit propre, et l'admi- 
rable constitution de Tunivers est telle, que les mêmes 
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force» qui pféstdent à ses mouvements maintienàent 
réquilibre et la stabilité de toutes ses parties , en sorte 
que le monde matériel semble renfermer les raisons suffi- 
santes de sa durée et de sa permanence, comme chacun 
des êtres animés qui Thabitent porte en lui-même 
Tinstinct de sa conservation. 

s 54. La disposition du système solaire , qui assure sa 
durée, était aussi éminemment propre à faciliter les appli- 
cations de l'analyse mathématique : admirable système, 
disait Lagrange , que Dieu semble avoir disposé tout ex- 
près pour le calculer. Aussi il n'y a pas une des inégalités 
planétaires observées qui ne dérive de cette analyse avec 
une étonnante précision (1), souvent même il a été permis 
à la théorie de devancer l'observation et d'indiquer aux 
astronomes des inégalités nouvelles, qui par leur compli- 
cation et la lenteur de leur développement n'auraient pu 
être découvertes parle seul secours de l'observation qu'a- 
près un grand nombre de siècles. Le géomètre aujour^ 
d'hui à l'aide d'un petit nombre de données qu'il emprunte 
à l'astronomie pratique, peut embrasser dans ses for- 
mules les mouvements de tous les corps célestes du sys- 
tème solaire, indiquer les états par lesquels il a passé 
depuis sa création, et prédire les changements qu'il 
subira dans les âges futurs. Toutes ces conséquences 
-qui dérivent d'un principe aussi simple que général, 
Newton a osé les entrevoir ; ses successeurs leur ont 



(1) On cite une seule inégalité à longue période dans le mouve- 
ment de la lune , dont la théorie n*a pu encore découvrir la cause ; 
mais Texistence même de cette inégalité n*est pas constatée d*nne 
manière <5^rtaîne par Tobserratidu. 
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doAné Isr rigueur de la démonstration, et, grâce à leurs 
travaux , la théorie du système du monde est devenue la 
plus sublime des sciences naturelles par son but , la plus 
complète par ses résultats. 

n semble que c'était déjà beaucoup que d'avoir dé^ 
mêlé les vraies lois des mouvements célestes et d'être 
parvenu à assigner, avec tant de probabilités qu'elles 
équivalent prcsqu'à la certitude , la cause qui les pro- 
duit. On aurait pu croire que l'esprit humain devait 
en rester là; mais dans les sciences , comme en toutes 
choses, il est rare que le succès n'éveille pas l'ambi- 
tion au lieu de la satisfaire. Maître du grand secret que 
la nature emploie pour donner la vie au système plané-^ 
taire , cette gloire ne lui a pas suffi ; il a cherché en 
remontant les âges s'il ne parviendrait pas à percer le 
mystère de sa formation même , et il a osé concevoir la 
pensée bardie d'assister, pour ainsi dire, au spectacle 
de la création du monde. 

Bnfion est le premier qui ait abordé une si vaste 
question^, et qui ait considéré sous ce point de vue 
philosophique la constitution de l'univers. Ses idées 
sur la formation primitive des planètes et des satel- 
Htes trouveraient peu de partisans aujourd'hui par^ 
mi les astronomes; mais cm ne saurait se dispenser 
d'en faire mention : c'est un hommage que l'on doit à 
tous les génies créateurs , qui, par leurs erreurs mêmes, 
ont contribué à l'avancement des sciences en ouvrant 
la route aux spéculations plus heureuses de leurs suc- 
cesseurs. 

Buff on suppose donc que le choc d'une comète, tombant 
obliquement sur le soleil , a projeté au loin un torrent 
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de la matière qui le compose , comme une pierre lancée 
dans un bassin fait jaillir Feau qu'il contient. Ce torrent 
de matière en fusion s'est brisé en plusieurs parties , qui 
se sont arrêtées à différentes distances du soleil, suivai^t 
leur densité ou l'impulsion qu'elles avaient reçue; elles 
se sont ensuite réunies en globes par l'effet du mouve- 
ment de rotation , et en se condensant par le refroidis- 
sement elles sont devenues opaques et solides , et pat 
formé les planètes et les satellites. 

Ce système explique très-simplement l'unité de di- 
rection, du mouvement de translation des planètes, qui 
circulent toutes, comme on sait, d'occident en orient, 
autour du soleil ; mais il n'en est pas de même du mou- 
vement de rotation, et l'on ne trouve aucune raison 
pour que ce mouvement s'opère dans le sens du mouve- 
ment de translation plutôt que dans le sens contraire. 
Or, c'est l'un des faits les plus remarquables indiqués par 
l'observation p. h7i, que cette identité du sens des mou- 
vements de translation et de rotation des planètes et des 
satellites. On ne voit pas davantage pourquoi les orbites 
des planètes sont toutes à peu près circulaires et com- 
prises dans une zone étroite de la sphère céleste , tandis 
que les comètes se meuvent dans des orbes très-excen- 
triques et sous des inclinaisons quelconques^àTécliptique. 
L'hypothèse de Buffon sur l'origine des planètes et des 
satellites est donc fort éloignée de satisfaire aux princi- 
paux phénomènes qui caractérisent le système planétaire, 
et ne peut mériter aujourd'hui un examen sérieux. 

255. Essayons avec Laplace de nous élever par une autre 
voie à leur véritable cause. Ce nouveau système a. pour 
base les beaux travaux qu'a faits W . Herschell^ à l'aide de 
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ses puissants télescopes , sur les nébuleuses. On sait que 
l'on appelle ainsi des taches blanchâtres que Ton aper- 
çoit dans les différentes parties du ciel, dont elles oc- 
cupent une grande étendue. En observant avec atten- 
tion ces taches , on verra d'abord dans quelques-unes la 
matière nébuleuse confondue à l'état le plus diffus , et ne 
réfléchissant qu'une lumière faible et à peu près uni- 
forme ; dans d'autres cette matière se condense faible- 
ment autour d'un ou de plusieurs noyaux peu brillants ; 
dans quelques autres ces noyaux ont un éclat plus vif ^ 
relativement à la nébulosité qui les environne : ensuite 
les atmosphères de chaque noyau venant à se séparer 
par une condensation ultérieure , il en résulte des né- 
buleuses multiples , formées de noyaux brillants très- 
voisins, et enveloppées chacune d'une atmosphère. En- 
fin , un plus haut degré de condensation transforme 
toutes ces nébuleuses en étoiles. En groupant sous un 
même point de vue ces observations faites sur un grand 
nombre de nébuleuses différentes , Herschel suppose 
qu elles représentent le travail successif qui s'opère sur 
un seul et même amas de matière nébuleuse , qui pas- 
serait de son état primitif de nébulosité complètement 
diffuse et de noyaux à peine lumineux à l'état d'étoiles 
les plus brillantes. Les progrès de la condensation qui 
opère cette transformation ne pourraient devenir sen- 
sibles pour nous qu'après un grand nombre de siècles ; 
mais on peut les découvrir de cette manière en les sui- 
vant à Ja fois sur l'ensemble des nébuleuses répandues 
dans le ciel , de même qu'un naturaliste qui voudrait con- 
naître les développements successifs des organes d'un être 
animé, les étudierait sur des individus de différents âges. 

U 
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Puisque robservation attentive des nébuleuses semble 
indiquer leur transformation en étoiles , à des époques 
plus ou moins reculées , on doit supposer par analogie 
que les étoiles existantes et le soleil lui-même étaient 
autrefois des amas de matière nébuleuse que la conden- 
sation a réduits à Tétatoù nous les voyons aujourd'hui* 
D'après cette induction , nous sommes conduits à consi- 
dérer le soleil , à Forigine des choses , comme composé 
d'un noyau plus ou moins brillant, enveloppé d'une 
vaste atmosphère qui pouvait s'étendre d'abord, par 
l'eflet d'une chaleur excessive, au delà des orbes de toutes 
les planètes , et que la condensation a resserrée succes- 
sivement dans ses limites actuelles. 

Cette atmosphère , que Ton peut supposer douée d'un 
mouvement de rotation autour de son centre de gravité, 
soit que ce mouvement résulte de l'attraction réciproque 
de toutes ses parties , soit qu'il lui ait été communiqué 
primitivement, a dû , en se condensant par le refroidis- 
sement, abandonner dans le plan de soa équateur des 
zones de vapeurs composées de substances qui avaient 
besoin d'un froid plus intense pour revenir à l'état h- 
quide ou à l'état solide. Ces zones ont dû commencer par 
circuler autour du soleilsousla forme d'anneaux concen- 
triques , dont les molécules les plus volatiles ont formé 
la partie supérieure, et les molécules les plus conden- 
sées la partie inférieure. 

Si toutes les molécules nébuleuses dont ces anneaux 
se composent avaient continué à se refroidir sans se 
désunir, elles auraient fini par former un anneau li- 
quide ou solide. Mais la disposition régulière que de- 
vraient avoir pour cela toutes les parties de l'anneau et 
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Qu'elles deyràient conserver dans leur refroidissement , 
a du rendre ce phénomène extrêmement rare. Aussi, le 
système solaire ne nous en offre-t-il qu'un seul exemple» 
celui des anneaux de Saturne. Généralement Tanneau a 
' dû se briser en plusieurs fragments , qui ont continué à 
circuler à la même distance autour du soleil , et avec des 
vitesses à peu près égales, en même temps que, par 
l'effet de leur séparation , ils acquéraient un mouvement 
de rotation autour de leur centre de gravité respectif; et 
comme les molécules de la partie supérieure deFanneau, 
c'est-à-dire les molécules les plus éloignées du centre du 
soleil , avaient nécessairement une vitesse absolue plus 
grande que les molécules de la partie inférieure qui en 
étaient plus rapprochées , le mouvement de rotation, 
commun à tous les fragments, a du être toujours dirigé 
dans le même sens que celui du mouvement de trans- 
lation. 

Cependant , si après leur division lun de ces frag- 
ments s'est trouvé assez supérieur aux autres pour les 
réunir à lui par son attraction , ils n'auront plus formé 
qu'une seule masse de vapeurs , qui , par le frottement 
continuel de toutes ses parties et les lois de l'équilibre 
des fluides combinées avec celles du mouvement de ro- 
tation , a dû prendre la forme d'un sphéroïde aplati aux 
pôles , et allongé dans le sens de son équateur. Voilà 
donc les anneaux de vapeur , abandonnés par les retraits 
successifs de l'atmosphère du soleil , transformés en au- 
tant de planètes à l'état de vapeurs circulant autour du 
soleil , et douées d'un mouvement de rotation dirigé dans 
le sens de leur révolution. Ce cas a dû être le plus com- 
mun ; mais celui où les fragments de quelque anneau 
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auraient formé plusieurs planètes distinctes , animées de 
vitesses différentes , a pu aussi se réaliser ; et les quatre 
planètes télescopiques , Gérés » Junon > Pallas et Yesta , 
découvertes au commencement de ce siècle, semblent 
en offrir un exemple ; à moins que l'on n^admette, d'a- 
près Olbers , qu'elles sont les éclats d^une seule et même 
planète qu'une forte commotion intérieure a brisée. 

Il est facile d'imaginer les changements successifs que 
le refroidissement doit amener dans les planètes dont 
nous venons d^indiquer la formation. En effet , chacune 
de ces planètes à l'état de vapeurs est en tout comparable 
à une nébuleuse de première création; elles doivent donc, 
avant d'arriver à l'état de fixité , passer par tous les de- 
grés de transformation que nous venons de suivre dans 
le spleil. D'abord , la condensation de leur atmosphère 
formera autour du centre de la planète un noyau com- 
posé de couches superposées d'inégales densités , les ma- 
tières les plus denses ayant dû par leur pesanteur se 
rapprocher du centre , et les plus volatiles gagner la sur- 
face; comme on voit dans un vase divers liquides se 
ranger les uns au-dessus des autres suivant leur pesan- 
teur spécifique , pour arriver à l'état d'équilibre. L'at- 
mosphère de chaque planète pourra , comme celle du 
soleil , en se retirant , abandonner derrière eUe des zones 
de vapeurs qui formeront une ou plusieurs planètes se- 
condaires , circulant autour de la planète principale 
comme la lune autour de la terre , et les satellites au- 
tour de Jupiter, Saturne et Uranus; ou bien qui for- 
meront, en se refroidissant sans se diviser, une ceinture 
solide et continue , comme nous en avons un exemple 
dans l'anneau de Saturne. Dans tous les cas, le sens du 
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mouvement dé rotation et de translation des satellites ou 
de l'anneau, dcfvra être le même que celui du mouve- 
ment de rotation de la planète , et c'est ce qu'en effet 
l'observation confirme complètement. 

L'étonnante coï'ncidence de tous les mouvements pla- 
nétaires> phénomène qu'on ne saurait, sans enfreindre 
toutes les lois des probabilités > regarder comme un sim- 
ple effet du hasard , se trouve donc résulter de la forma- 
tion même du système solaire dans cette ingénieuse 
hypothèse : on voit encore pourquoi les orbes des pla« 
nètes et des sateUites doivent être peu "excentriques et 
ne s'écarter que légèrement du plan de l'équateur solaire . 
Une harmonie parfaite entre la densité et la température 
de leurs molécules à l'état de vapeurs aurait rendu les 
orbites rigoureusement circulaires et les aurait fait coïn- 
cider avec le plan de cet équateur ; mais comme cette ré- 
gularité ne pouvait exister entre toutes les parties de 
masses si considérables , il a dû en résulter les petites 
excentricités des orbites des planètes et des satellites , 
et leur déviation du plan de l'équateur solaire. 

Lorsque dans les zones que l'atmosphère solaire aban- 
donnait, il s'est trouvé des molécules trop volatiles pour 
s'unir entre elles ou aux planètes , elles doivent conti- 
nuer à circuler autour de cet astre sans présenter aucune 
résistance sensible aux mouvements des corps planétaires, 
soit à cause de leur extrême rareté, soit parce que leur 
mouvement s'effectue dans le même sens que celui des 
corps qu'elles rencontrent. Ces molécules errantes doi- 
vent ainsi nous offrir toutes les apparences de la lumière 
zodiacale. 

Nous venons de voir que la figure des corps célestes 
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était un résultat nécessaire de leur fluidité à l'origine 
des temps. Le phénomène singulier que nous présente 
l'égalité rigoureuse que l'observation indique entre les 
moyens mouvements de rotation et de révolution de 
chaque satellite, égalité qui rend invisible à jamais 
l'hémisphère de la lune qui nous est opposé , n"" 240 , est 
encore une conséquence très-simple de cette hypothèse. 
En effet , en supposant qu'une différence quelconque 
ait existé entre le moyen mouvement de rotation et de 
révolution de notre satellite lorsqu'il était encore à l'é- 
tat de vapeurs ou à l'état fluide ; l'attraction de la terre 
a dâ d'abord allonger le sphéroïde lunaire dans le sens 
de son axe dirigé vers la terre. La même attraction a dû 
tendre à diminuer insensiblement la différence qui 
existait entre le mouvement de rotation et le mouvement 
de révolution de la lune, de manière à la renfermer 
entre d'étroites limites, condition suffisante pour que 
Taxe de son équateur dirigé vers la terre n'ait plus été 
assujetti qu'à une espèce de balancement périodique, 
constituant le phénomène de la libration. Si ces oscilla- 
tions n'ont pu être reconnues jusqu'ici par l'observation, 
c'est qu'elles auront disparu dans la suite des temps 
par les résistances qu'elles ont éprouvées , comme les 
oscillations de l'axe terrestre dans nntérieur de la 
terre, provenant de l'état initial du mouvement, ont 
été anéanties , et comme ont disparu enfin tous les mou«* 
vementç des corps célestes qui n'ont pas une cause per- 
manente. 

2 56. Les principaux phénomènes du système planétaire 
s'expliquent donc avec une extrême facilité dans l'hy- 
pothèsç que nous examinons ; et si l'on ajoute que ces 
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transformations successives d'une masse nébuleuse, et 
l'abandon d'une partie de sa substance par le refroidis- 
sement , peuvent s'accorder avec tous les principes de la 
mécanique , elle acquerra un grand degré de vraisem- 
blance. Dans cette hypothèse, la formation des planètes 
n'aurait pas été simultanée ; elles ont été créées succes- 
sivement à des siècles d'intervalles ; les plus anciennes 
sont celles qui sont les plus éloignées du soleil; et les sa- 
tellites sont d'une date plus récente que leurs planètes 
respectives. Peut-être , s'il nous était permis d'atteindre 
jusque là, pourrions-nous , par l'examen de la constitu- 
tion de chaque planète , remonter à l'époque de sa for- 
mation , et assigner à chacune son âge dans cette chro- 
nologie de l'univers. 

On voit encolle que la vitesse du mouvement de trans- 
lation de chaque planète telle qu'elle est aujourd'hui, 
•doit peu dilïérer de celle qu'avait le mouvement de ro- 
tation du soleil à l'époque où la planète s'est détachée 
de son atmosphère. Et comme le mouvement de ro- 
tation a dû s'accélérer à mesure que les molécules so- 
laires se sont resserrées par le refroidissement pour que 
la somme des aires qu'elles décrivent autour du centré 
de gravité restât toujours la même, n° 174, il s'ensuit 
que le mouvement de révolution doit être d'autant plus 
rapide que la planète est plus voisine du soleil, comme 
l'observation l'indique. Il en résulte encore que lu durée 
de la rotation soit du soleil , soit d'une planète , doit 
être plus courte que la durée de la révolution du corps 
le plus voisin qui circule autour de ces astres : c'est ce 
que l'observation confirme complètement, même dans les 
circonstances où la différence entre les durées des deux 
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mouvements doit être très-petite. Ainsi , l'anneau inté- 
rieur de Saturne étant très-voisin de la planète, la durée 
de sa rotation doit être presque égale , mis un peu plus 
longue que celle de la planète. Les observations d'Her- 
schel donnent en effet 0^,432 pour la durée de la rotation 
de Tanneau , et 0i,427 pour celle de la planète n* 2o5 : 
comment donc ne pas admettre que^cet anneau a été formé 
par la condensation de l'atmosphère de Saturne , qui 
jadis s'est étendue jusqu'à lui. Peut-être pourrait-on dé- 
duire des lois de la mécanique, d'après les dimensions ac- 
tuelles du soleil et la durée connue de sa rotation , la rela- 
tion qui devait exister entre le rayon vecteur de sa surface 
et le temps de sa rotation dans les différents états de 
concentration par lesquels il a passé. La troisième loi 
de Kepler , n^ 107, ne serait plus alors un simple ré- 
sultat de l'observation , elle se déduirait directement des 
lois primordiales de la formation des corps célestes. 

Dans ce système , comme dans celui qu'avait proposé 
Buffon , la forme particulière des planètes, l'abaissement 
des pôles et le renflement de leur équateur ne sont 
qu'une conséquence rigoureuse des lois de l'équilibre 
des fluides , et l'on explique sans peine la plupart des 
phénomènes observés par les géologues dans la consti- 
tution du globe terrestre , qui paraîtraient inexplicables 
si Ton n'admettait pas que la terre et les planètes ont 
été originairement fluides. 

267. Voyons maintenant quelle est l'origine et le rôle 
que cette hypothèse assigne aux comètes. Laplaceles sup- 
pose étrangères au système planétaire , et il les regarde 
comme des amas de Vapeurs formés de l'agglomération 
de la matière lumineuse répandue de toutes parts dans 
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Tunivers et errant au hasard dans les différents systèmes 
solaires. Des comètes seraient ainsi, relativement au sys- 
tème planétaire , ce que sont les aérolithes par rapport à 
la terre, avec laquelle ils semblent n'avoir aucune 
connexion d'origipe. Lorsqu'une comète s'approche assez 
des régions de l'espace que notre système occupe, pour 
entrer dans la sphère d'activité du soleil , l'attraction de 
cet astre combinée avec la vitesse acquise de la comète 
la force à décrire un orbe elliptique ou hyperbolique. 
Mais comme la direction de cette vitesse est absolument 
arbitraire , les comètes doivent se mouvoir dans tous les 
sens et dans toutes les parties du ciel. 

Les orbites cométaires pourront donc avoir toutes les 
inclinaisons à l'écliptique , et cette hypothèse explique 
également bien la cause des grandes excentricités dont 
elles sont géi^éralement affectées. En effet , si les courbes 
que les comètes décrivent sont des ellipses , elles doivent 
être très-allongées puisque leurs grands axes sont au 
moins égaux au rayon delà sphère d'activité du soleil, 
et nous ne devons apercevoir par conséquent que ceux 
de ces astres dont les excentricités sont très-graûdes et 
dont la distance périhélie est peu considérable ; les 
autres , à cause de leur petitesse en général , et de leur 
éloignement , seront toujours invisibles , à moins que la 
résistance de l'éther, l'attraction des planètes, ou d'autres 
causes inconnues , ne diminuent leur distance périhélie 
et ne les rapprochent de l'orbe terrestre. Les mêmes 
circonstances ont pu changer les orbites primitives de 
quelques comètes dans les ellipses dont les grands axes 
sont beaucoup moins considérables , et c'est ce qui sera 
arrivé probablement aux comètes périodiques de 1759 , 
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1819 et 1832. Les lois du mouvement curviligne mon- 
trent d'ailleurs que Teiicentricité de l'orbite dépend 
principalement de la direction du mouvement de la co- 
mète à son entrée dans la sphère d'activité du soleil ; 
et comme ce mouvement est possible dans toutes les 
directions , il n'y a pas de limites fixées à la grandeur 
des excentricités des orbites des comètes. 

Si , lorsque les planètes se sont formées , quelques 
comètes ont pénétré dans les atmosphères du soleil et 
des planètes , la résistance qu'elles en ont éprouvée a 
dû détruire graduellement les vitesses dont elles étaient 
animées ; elles ont dû alors tomber sur ces corps en dé- 
crivant des spirales , et leur chute aura eu pour effet 
d'écarter les plans des orbites et des équateurs des 
planètes du plan de l'équateur solaire. C'est donc en 
partie à cette cause, et en partie à celles que nous avons 
développées plus haut , que l'on peut attribuer les lé- 
gères déviations que nous y apercevons aujourd'hui. 

258. Telle est en résumé Thypothèse proposée par La- 
place sur Torigine du système solaire. Cette hypothèse 
explique de la manière la plus, satisfaisante les trois 
phénomènes les plus remarquables que nous présentent 
les mouvements planétaires. 

1* Le mouvement des planètes dans le même sens et 
à peu près dans un même plan ; 

2* Le mouvement des satellites dans le même sens que 
leurs planètes ; 

3* La singulière coïncidence en direction des mouve- 
ments de rotation et de translation des planètes et du 
soleil qui dans les autres systèmes présenterait des dif- 
ficultés inextricables. 
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Les phéiKHoèDes non moins remarquables de la peti-^ 
tesse des excentricités et des inclinaisons des orbes pla* 
nétaires en sont aussi une conséquence nécessaire, tan- 
dis qu^on voit en même temps pourquoi les orbes des 
comètes s^écartent de cette loi générale et peuvent être 
très-excentriques , et avoir des inclinaisons quelconques 
au plan de Técliptique. L'aplatissement de la figure des 
planètes , indiqué sur la terre par Taccroissement des 
degrés du méridien et par Taugmentation régulière de 
la pesanteur en allant deTéquateur aux pôles , n'est que 
le résultat de lattraction de leurs molécules lorsqu'elles 
étaient encore à l'état de vapeurs , combinée avec la 
force centrifuge produite par le mouvement de rotation 
imprimé à la masse fluide. Enfin , parmi les phénomènes 
que les mouvements et la figure des corps célestes nous 
présentent, on n'en trouve pas un qui ne puisse s'expli*- 
quer avec une extrême facilité par la condensation suc- 
cessive de l'atmosphère solaire; et plus Ton approfondit 
toutes les circonstances de ce système , plus on est porté 
à en reconnaître la probabilité (1). 

Sans doute, si comme Laplace le dit lui-même, une 
hypothèse qui n'est pas fondée sur le calcul ou sur 
l'observation, doit toujours être présentée avec une ex- 
trême défiance , celle-ci , on en conviendra , acquiert du 
moins , par la réunion et l'accord de tant de faits divers , 
tous les caractères de la vraisemblance. Mais ce qui sur- 
tout la distingue selon moi des systèmes ordinaires , c'est 

( 1 ) Je n ai pu que résunier ici les idées de Laplace sur la forinatio]> 
du système solaire. C'est dans V Exposition du Sysihnie du monde 
qu* on trouvera tous les développements qui peuvent donner plus de 
probabilité à son ingénieuse hypothèse. 
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Tidentité qu'elle établit entre la formatioa du système 
solaire et celle des étoiles répandues avec tant de profu- 
sion dans le ciel. 

Tous les faits sont liés entre eux dans la nature , tous 
découlent d'un petit nombre de lois générales et simples., 
et la tàcbe de Tbomme de génie consiste à découvrir ces 
liaisons secrètes , ces rapports inconnus qui rattachent 
les uns aux autres des phénomènes qui pour le vulgaire 
ne paraissent avoir aucune analogie. En remontant en- 
suite d'un phénomène où là loi primitive est facile à 
saisir, à l'explication d'autres phénomènes où des cir- 
constances particulières la compliquaient au point de 
la dérober à ses yeux , il les voit tous découler d'une 
même source, et le secret de la nature lui appartient. 
C'est ainsi que les lois du mouvement elliptique des 
planètes conduisirent Newton au grand principe de la 
pesanteur universelle , qu'il eût cherché en vain dans les 
phénomènes moins simples du mouvement de rotation 
de la terre , ou du flux et du reflux des mers. Mais ce 
grand principe une fois découvert, toutes les circon- 
stances des mouvements planétaires furent expliquées 
jusque dans leurs plus petits détails , et la stabilité du 
système solaire ne fut plus elle-même qu'une consé- 
quence rigoureuse de sa conformation , sans que , pour 
l'assurer, Dieu , comme le croyait Newton , soit jamais 
obligé de retoucher à son ouvrage. Laplace , en étendant 
à toutes les étoiles existantes, et par suite au soleil, le 
mode de condensation qui transforme les nébuleuses 
en étoiles , a su rattacher l'origine du système planétaire 
aux lois primordiales du mouvement , sans recourir à 
aucune hypothèse étrangère à celle de l'attraction. Il n a 
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donc donné qu une ei^teusion nouvelle à la grande loi 
de la gravitation universelle , qui probablement est le 
principe unique et suffisant de la création du monde 
physique comme elle est celui de sa conservation. 

L%ypothèsede BuSon exigeait non-seulement la chute 
sur le soleil d'une comète aussi grosse que la somme 
des masses de toutes les planètes et de tous les satellites, 
ce qui est déjà passablement invraisemblable ; mais 
pour expliquer la formation des innombrables systèmes 
planétaires que Timagination peut supposer autour de 
chaque étoile comme autour du soleil , il eut fallu con- 
cevoir la chute d'autant de nouvelles comètes , et la rai- 
son se refuserait bientôt à croire a des hasards si souvent 
répétés, et toujours renouvelés au gré des besoins qu'on 
en a. Le principe de la condensation des atmosphères des 
nébuleuses , au contraire , est général , , et il a dû pro- 
duire sur toutes les étoiles et sur toutes les planètes. des 
phénomèneè à peu près analogues. 

Si les idées de Laplace sur l'origine du monde n'ont 
point encore acquis ce degré de certitude que Tappui du 
calcul et de l'observation peut seul donner , et sans le- 
quel les plus beaux systèmes ne sont encore que de bril- 
lantes conjectures, rappelons-nous que la théorie de 
l'attraction avait été devinée par Kepler (1) longtemps 
avant que Newton n'en eût prouvé la vérité mathéma- 
tique. Reportons les yeux en arrière , voyons le point 
d'où nous sommes partis, et ne désespérons pas des 
efforts de l'esprit humain. Peut-être est-il réservé à notre 
siècle d'accomplir enfin cette prédiction d'un philosophe 

{i) De sUlld Martis, 
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derantiquité : « Le temps s^iendra où les secrets les plus 
profonds de la nature nous seront déi^oilés ; ef la postée 
rite s'étonnera que l'explication si simple de ces grands 
phénomènes nous ait été si longtemps cachée (1). » 

( I) Sënèque y Questions naturelles , lirre th. 



FIN. 



NOTES. 



NOTE 1. 

Formules pour convertir les ascensions droites et les déclinaisons 
en longitudes et latitudes, et réciproquement ( page 76) . 

Soitdansla figure (io5) ADOM réquateur, ACBD l'ëcliptique, AB 
la ligne des ëquinoxes , L le lieu de la lune ou d*un astre quelcon- 
que , si l'on abaisse les arcs LH et Ll respectivement perpendiculai- 
res à l'équateor et à 1 ecliptique, LH sera la déclinaison de Tastre , 
AH son asjcension droite comptée de Féquinoxe, LI sa latitude et AJ 
sa longitude. 

La position de Tastre sur la voûte céleste est également détermi- 
née par Fun on lautre système de coordonnées , mais comme on 
n'o'bserve directement que l'ascension droite et la déclinaison * 
parce que les instruments qui serviraient à déterminer la longi- 
tude et la latitude t seraient trop difficiles à vérifier, on est obligé 
de convertir les ascensi ons droites et les déclloaisons observées en 
longitudes et en latitudes pour les introduire dans les calculs , c*est 
une opération dont l'usage est continuel en astronomie. 

Soient donc Ai Tascension droite d'un astre, D sa déclinaison, 
/ sa longitude , x sa latitude , » Tobiiquité de l'écliplique en sorte 
qu'on ait : AH=J\, LH = D, AI=:/, LI = x; HAI=«, les trois 
quantités Ax^D, a> étant données , il s'agit de trouver / et a. 

Pour cela joignons L et A par un arc de grand cerc*e »h tai- 
sons LK=<^ et LAH =^ ; dans le triangle LAH rectangie en H on 
aura : 

taue. D 
COS. <^ = COS. JR cos. D ; tang. 6 -= -t-— (i) 
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L*angle LAH = B étant ainsi connu on en conclura : 

Maintenant dans le triangle LAI rectangle en I , l'hypoténuse 
LA = <|> et Tangle oblique LAI=r B + » étant supposés connus , on 
aura : 



sin. X = sin. <^ sin. (9 + » ) / \ 
tang. / = tang. <p cos. (ô + » ) 

Les équations (i) servent à déterminer les angles ^ et d , que Ton 
introduit ensuite avec leurs signes dans les équations (2). S'il s'a- 
gissait du soleil on aurait <)> = /; x =r o, ô = ap, et les équations (i) 
donneraient simplement : 

COS. / = COS. Jl COS. D ; tang. D =: tang. « sin. M. 

Les longitudes et les ascensions droites sont toujours positives et 
croissantes depuis o jusqu'à 36o*^; les latitudes et les déclinaisons 
croissent seulement de o à 90°, elles sont boréales ou australes, c'est- 
à-dire positives ou négatives , selon que l'astre est situé au nord ou 
au midi de l'écliptique pour les premières , et de l'éqnateur pour 

les secondes. 

Pour donner un exemple des formules précédentes, le i5 octobre 
1829 on avait pour Tascension droite et la déclinaison apparentes 
d'Aldebaran : 

^ = 4b. 26' lo", 6 = 660 32'39";D;=+ i6«9'i9",23. 

COS. M 9»5999«89 tang- D . • • 9,4620001 

cos.^D 9,9824961 : sin. M . , . 9,9626432 

COS. <|>. 9,5824260 tang. d . . . . 9,4994669 

<!> = 67*^31' 32" e = i7«3i' 40" 

C6 = 23 27 32, 6 

a — e= 6 65 62,5 

^i 1. 4> 9,9666867 lang. <ï> 0,3832643 

sin. (a — ô). . 9,cu 43476 COS. (ûo — ô).. 9,9976690 

sin. X 8,9799343 tang / o,38o9333 

^=—5'' 48' 45^2 /=670 24' 5o", 2 

Comme l'astre est compris entre le plan <Je l'écliptique et le plan 
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de réquateur » sa déclinaison est boréale et sa latitude est australe. 
On pourrait par des formules analogues convertir la longitude et 
la latitude d'un astre données par les tables astronomiques , en as- 
cension droite et en déclinaison pour comparer sa position ob- 
servée à sa position déduite de -la théorie. 



NOTE 2. 



Snv lea Parallaxes ( page qB ) • % 



Lorsque la parallaxe horizontale d'un astre est connue , on peut 
aisément en déduire sa parallaxe correspondante à une hauteur ou 




on aura 

I : sin. P : • D ; R = D sin. P. 

Nommons p la parallaxe lorsque Tastre est en H', et z la distance 
zénithale , ou ce qui revient au même, faisons />=OH'G et z=.ZOYL\ 
dans le triangle GOH', en supposant que la distance H'G de Tastre 
à la terre n'a pas varié , on aura : 

sin.p: sin. (i8o® — z) ::R:D, 
d'où en observant que sin. ( i8o» — 2 ) = sin. z on tire< : 

^Dsin.p 

K = ; • 

sm. t 
En comparant les deux valeurs de R on aura : 

sin. p = sin. P sin. z {a) 

Equation qui donnera la parallaxe correspondante à la distance 
zénithale z quand la parallaxe horizontale P sera cqtnnue. 

45 
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Gomme les arcsp et P sont généralement très-petits , on peut Içs 
substituer à leurs sinus,, ce qui donne : 

/) = P sin. z (b) 

Cest-à-dire que la parallaxe de hauteur est le produit de la pa- 
rallaxe horizontale , par le sinus de la distance au zénith ou par le 
cosinus de cette hauteur. 

La plus grande valeur de sin. z a lieu quand on az = 90^; alors 
jD = P ; c'est-à-dire que la plus grande valeur de la parallaxe d un 
astre est celle qui a lieu quand il est à Thorizon. 

L'équation précédente est celle qu'on applique ordinairement 
aux observations du soleil et des planètes ; mais pour la lune il est 
plus exact de faire usage de l'équation (a) à cause de sa proximité 
de la terre , qui rend sa parallaxe très-forte, et ne permet pas, sans 
erreur sensible , de la supposer égale à son sinus. N® 5o. 

L'équation R = D sin. P montre comment on peut déterminer la 
distance d'un astre au centre de la terre en parties du rayon ter- 
restre , lorsqu*on connaît par observation sa parallaxe horizontale. 
Pour un autre astre quelconque on aurait l'équation analogue 
R = ly sin. P' d'où l'on tire la proportion : 

D : jy : : sin. P' : sin. P 

Ou bien en substituant les arcs au sinus : 

D : ly : : P' : P. 

Les parallaxes horizontales de deux astres sont donc réciproques 
à leurs distances à la terre ; c'est la proposition dont nous avons 
fait usage dans le texte n^ 2 7. 

La parallaxe d'un astre varie avec sa distance à la terre , elle 
augmente lorsqu'il se rapproche de nous , elle diminue lorsqu'il 
s'en éloigne. Là pig:^laxe horizontale serait la même pour tons les 
lieux de la terre, si sa forme était exactement sphérique ; mais 
comme sa figure est celle d'un sphéroïde elliptique, on est obligé de 
tenir compte de son aplatissement dans la mesure des parallaxes, 
du moins pour la lune , car les autres corps célestes sont trop éloi- 
gnés pour qu'il en résulte aucune correction sensible. On trouve 
dans la Connaissance des temps la parallaxe horizontale de la lune 
pour chaque jour à midi et à minuit , on l'obtient pour les autres 
heures par interpolation ; cette parallaxe est relative aux lieux si- 
tnétsnr l'équatenr terrestre, et se nomme par cette raison parallaxe 
horizontale équsOorùkU: ii est facile d'«!i conclure la paralkz» ho- 
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rkontale rétive à un lien quelconque dont la latitude est donnée. 
En effet soient P et P' les parallaxes horizontales relatires aux 
latitudes zéro et x, R et R' les rayons terrestres qui leur correspon- 
dent , la distance de Fastre à la terre restant la même on aura ; 
Ras Dsin< P, R' = D sin. P' d'où : 

R __ sin. P ^^ P 

"F — sînTF ^ R' "" "f" 

Mais en nommant m l'aplatissement du globe, et les rayons terrestres 
diminuant de Féquatem* au pôle , proportionnellement au sinus 
carré de la latitude n^ a 1 6 on a R's: R. ( i — « sin. > x ) par consé- 
quent : 

P' = P (i — asin' x). 

• 

G'est-à dire qu'<7 faudra diminuer la parallaxe équaioriale de 
<t P. sin. ' X pour avoir la parallaxe horizontale qui répond à la lati- 
tude X {po;^. la note p.i68). Si Ton adopte pour la mesure de Tapla- 
tissement de la terre la fraction 7^^» ^^^ ^ snb^tuera à la place de 
tt dans Féquation précédente qu'il sera facile ensuite de réduire 
en n(»nbres. 

hà. parallaxe horizontale de la lune à une latitude quelconque 
étant ainsi connue , on en conclura la parallaxe de hauteur par la 
formule (a). £n ajoutant cette parallaxe à la hauteur zénithale 
observée ^ on aura la hauteur de Fastre tel qu'il serait vu du centre 
de la terre. La parallaxe du soleil varie peu , parce que les varia- 
tions de ses distances à la terre sont peu considérables , et Fon peut, 
le plus souvent , regarder sa parallaxe comme constante et égale à 
sa vnleur moyenne 8",5776, p. 281. 

La parallaxe changeant la pk>sition qu'auraient le soleil , la lune 
et les planètes relativement à un observateur placé au centre de la 
terre , et toutes les tables astronomiques étant calculées par rapport 
à ce centre , il eât nécessaire de faire subir aux coordonnées qui 
déterminent les positions de ces astres des corrections convenables 
pour les réduire à ce qu'elles seraient si elles avaient été observées 
du centre de la terre. Nous avons déjà vu comment la parallaxe 
servait k déduire de la hauteur apparente d'un astre , sa hauteur 
vraie, et réciproquement , l'effet de la parallaxe altère également 
les ascensions droites , les déclinaisons , les longitudes et les latitu- 
des ; mais elle ne change ni Fazimuth , ni l'instant du passage de 
l'astre au méridien p. 94. On détermine par les formules de la 
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trigonométrie les variations qui en résultent dans chacune' de ces 
quantités pour un astre dont la parallaxe horizontale est connue . 
en déduisant ensuite des données de l'obseryation les valeurs de ces 
corrections prises avec les signes que 'le calcul leur attribue, on 
aura l'ascension droite , la déclinaison , la longitude et la latitude 
vraies, c'est-à-dire telles quelles seraient vues du centre de la 
terre, et telles, par conséquent, qu'il est nécessaire de les avoir pour 
les comparer aux valeurs des tables. 

Soit i£' l'ascension droite d'un astre , D' sa déclinaison , L' sa 
longitude , et k' sa latitude , vues par un observateur placé à la 
surface de la terre , désignons par les mêmes lettres non accentuées 
i£, D, L , X les mêmes quantités relatives à un observateur placé 
au centre de la terre , et nommons respectivement w , tt' , » et »' 
les effets de la parallaxe de l'astre sur son ascension droite , sa 
déclinaison , sa longitude et sa latitude , on aura : 

ascen, dr, appar. M' = ascen. dr, vr. M -\- tt, 
déclin, appar, D = déclin, pr^ D — w', 
. long, appar. V = long, «^r. L +», 
latit, appar» k' = lai, vr, x r— »'. 

Quant aux formules qui déterminent les arcs tt^ tt'^ a, oû\ nous 
renverrons à l'excellent ouvrage de M. Francœur , intitulé Mtrono' 
mie pratique , où l'on trouvera l'exposition complète de ces for- 
mules, avec des exemples qui serviront à en faciliter l'usage. 

Le diamètre apparent d'un astre augmente ou diminue à mesure 
qu'il se rapproche ou s'éloigne de la terre ; ses variations sont liées 
à celles de la parallaxe par une relation très-simple qu'il est facile 
de déterminer. £q effet , si l'on nomme R le demi-diamètre appa- 
rent d'un astre dont la distance à la terre est D , c'est-à-dire l'angle 
sous lequel on apercevrait du centre de la ferre le rayon r' de cet 
astre , dans le triangle rectangle formé par la droite qui joint le 
centre de la terre au centre de l'astre , par le rayon de cet astre et 
par la tangente à son disque , on aura : 



tang. R = 



r' 



D 



Mais en désignant par P la parallaxe horizontale de l'astre et 
par r le rayon terrestre, on a : 



r 
sin.P = — . 
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Par conséquent en comparant ces deux équations : 

tang.R_ r' 
sin. P r 

Ou simplement en supposant très-petits les arcs R et P :' 

R _ r' 

Le second membre ne contenant aucune quantité variable on voit 
que le demi-diamètre vrai et la parallaxe horizontale d'un astre sont 
entre eux dans un rapport constant ; on peut donc déterminer ces 
deux quantités Tune par l'autre lorsque ce rapport est connu. 

Le rayon de la lune est égal à 0,27293 on 77 à peu près de celui 
de la terre n** 5o , donc relativement à cet astre ; 

3 
demi-diam. app. (^ = — parai, horiz. 

C'est par cette formule que sont calcula les demi-diamètres de 
la lune , qu'on trouve dans la Connaissance des temps ; ces demi- 
diamètres se rapportent à un observateur placé au centre de la 
terre , il faut leur faire subir une petite correction dépendante de 
la parallaxe pour en conclure le demi-diamètre de la lune , selon 
la position que l'observateur occupe sur le globe. Au reste , pour 
éviter les calculs que ces corrections exigent , on a construit des 
tables où on les trouve toutes calculées pour chaque distance don- 
née du centre de la lune au zénith de l'observateur. 

Nous avons vu n^ 43 comment on déterminait la parallaxe ho- 
rizontale d'un astre par deux observations simultanées de sa hau- 
teur , faites ou réduites au même méridien. Pour donner un exem- 
ple dace calcul choisissons les observations suivantes faites pour 
détenRner la parallaxe de Mars. 

Le 6 octobre 17S1 , la hauteur méridienne de Mars observée au 
cap de Bonne-Espérance , dans l'hémisphère austral et corrig'^e de 
la réfraction, était de 64** 67' 33" .• en prenant le complément do 
cet angle on trouve 26° 2' 27" pour la distance de la planète 
au zénith. La latitude pu la hauteur du pôle au cap Bonne-Espé- 
rance est de 33** 55', âont le complément 56^ 5' est la distance du 
pôle au zénith qui, ét^t ajoutée à 2 5** 2' 27", donne 81^ 7' 27'' 
pour la distance de Man^ au pôle austral le 6 octobre 1 751 à midi :. 



710 PRÉCIS 

en retranchant cet angle de iSo^, on aura donc pour sa distance 
au pôle-nord an même instant 98^ 5a' 33''. 

A la même époque la hauteur méridienne de Mars observée à 
Stockolmet corrigée de la réfraction, était de 21^ 45' 54", dont 
le complément 68® i4' 6'' donne la distance de la planète au 
zénith; la latitude de Stockholm est 59® si', dont le complément 
3o^ 39' est la distance du pôle au zénith ; en ajoutant cette distance 
à 68^ 1 4' 6" on aura la distance de Mars au zénith de Stockholm , 
le 6 octobre 1751 à midi, égale à 98® 53' 6". 

La différence |de cette distance à celle qui a été observée an cap 
est de 33" , c'est la parallaxe de Mars correspondante à l'intervalle 
qui sépare les deux observateurs n® 43. Pour en conclure la paral- 
laxe horizontale désignons par P cette parallaxe , et par A et Mes 
distances de Tastre L {fig, 107) au zénith dans les deux observa- 
tions, on aura : 

» 

pour la première CLO = P sin A. 

et pour la seconde GL(y = P sin A'. 

Par conséquent : 

CLO + CLO' = P(sin. A + sin. A') 

Or CLO + CLO' est Tangle sous lequel on voit du centre de Tas* 
tre L la distance 00' qui sépare les deux observateurs, c'est par 
conséquent la parallaxe observée que nous avons trouvée de 33", on 
aura donc pour calculer la parallaxe horizontale : 

33" 
?==-: zZ^^ / 

sin. A+sin. A' 

On a d'ailleurs par ce qui pré<iéde, h = 25® 2' 27", h' = 68* i4' 
6", d'où l'on conclut sin. A = 0,42326 sin. A' = 0,92871, et par 
conséquent : 

33'' ' ^ 

P = -^7— = 24". 4 
1,35197 

G'est-à-dirè que la parallaxe horizontale de Mars était le 6 octo- 
^ bre 1751 de 24", 4. 

En substituant cette valeur dans l'équation D =-: — - , on trouve 

sm P 

que la distance de cette planète à la terre était à la même époque 
de 8453,4 rayons terrestres. 
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NOTE 3. 

Sur la détermiDatioti de la plus grande équation du centre du soleil 

par les observations ( page i3o). 



Pour donner un exemple de ce calcul , je choisis les observations 
suivantes, faites en i83o. La longitude du soleil était de 90 46' 48", 
le 3o mars, 12^- A' 4" temps moyen à Paris , et il approchait de sa 
plus grande équation , comme rindiquait l'observation de son mou- 
vement diurne , qui différait peu de son mouvement moyen tropi- 
que , ou de 5g' 8", 33 ; le 2 octobre suivant , à 23>i- 49' 9" la longi- 
tude du soleil était de 1890 44' 35", et il se trouvait encore très- 
près de sa plus grande équation. La différence des deux longitudes 
est de 179^57' 47"; et pour avoir celle des époques, il faut ob- 
server que , du 3o mars 1 1^- au 2 octobre 1 2'**, il y a 1 86 jours d'in- 
tervalle , la première observation était plus avancée de 4' 4", et la 
seconde de ii*''49'9"» la différence est de ii*»* 45' 5", quil faut 
ajouter à 1 86 jours pour avoir^Fintervalle qui les sépare, ce qui donne 
1 861*, 489641 ; en multipliant par ce nombre le O|ioyen mouvement 
diurne 59' S", 33 , on aura le mouvement moyen du soleil dans 
rintervalle des deux observations ; cet arc retranché de son moii- 
vement vrai dans le même espace de temps , est le double de la plus 
grande équation du centre, on trouve ainsi: 

Moyen mouvement en i86i*, 48964 183» 4^' 47" 

Mouvement vrai 179 5; 47 

Différence 3 Si eo 

ce qui donne pour la plus grande équation du centre... i<* 55' 3o". 
La valeur exacte de cette équation était , en i83o , de 1" 55' 27", la 
différence de 3" tient à ce qu'il est difficile de déterminer avec pré- 
cision rinstant ou le soleil se trouvait dans sa plus grande équation, 
mais on arriverait très-près de l'exactitude en choisissant plusieurs 
observations du soleil , faites vers cet instant , et en fixant par 
interpolation le temps où son mouvement vrai par jour était égal 
au mouvement moyen tropique; la différence entre la valeur de la 
plus grande équation ainsi obtenue et la valeur véritable pourra 
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ainsi se réduire alors à une seconde , et les astronomes ont différents 
moyens de corriger cette i^tite erreur. Enfin, on pourra faciliter 
encore cette recherche en calculant directement par les formules 
du mouTcment elliptique les valeurs des longitudes du soleil qui ré- 
pondent à la plus grande équation du centre (ce qui est facile quand 
on connaît à peu près l'excentricité et la longitude de l'époque) et 
en choisissant, parmi les observations données, celles qui en appro- 
chent le plus. ( f^oir là note 5.) 



NOTE 4. 



Formules du Mouvement elliptic[ue (page 338 )• 



Soit, à un instant quelconque , M la position qu*une planète oc- 
cupe sur l'ellipse ÂBCD décrite (figl io8) autour du soleil S, et soit P 
le lieu d'un astre qui décrirait le cercle ÂBE circonscrit à l'ellipse 
d'un mouvement xmiforme dans le même temps que la planète 
emploie à faire sa révolution périodique ; enfin , soit N le point où 
la perpendiculaire abaissée de la planète M sur le grand axe de 
l'ellipse rencontre le cercle ; ASM sera Vanomalie vraie, ou la di- 
stance angulaire dQ la planète au périhélie, ÂOP Y anomalie m(>^enne 
ou la distance de l'astre moyen au même point , et AON un angle 
auxiliaire qu'on nomme Vanomalie excentrique , et que les astrono- 
mes ont introduit dans les formules du mouvement elliptique pour 
en faciliter l'énoncé. Cet angle est , comme on voit , la distance an* 
gulaire au périhélie d'un astre qui décrirait le cercle AB£, en con- 
servant toujours la même abscisse OQ que la planète. Il s'agit de dé- 
terminer les relations qui lient entre elles ces trois quantités. 

D'après la loi de la proportionnalité des surfaces aux temps em- 
ployés à les décrire, le secteur ASM est à la surface de l'ellipse 
comme le temps que la planète a mis à le tracer est à la durée de sa 
révolution totale , le secteur AOP est à la surface du cercle dans le 
même rapport , on a donc la proportion : 
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Sec. ASM : sec. AOP : : surf, de l'ellip. ; surf, duoer. : : MQ : NQ. 

Les secteurs ASM et ASN , qui ont même base AS , sont entre eux 
comme MQ est à NQ ; on a donc : 

sec. ASM : sec. ASN : : MQ : NQ. 

£n comparant ces deux proportions^ on en conclut : 

sec. AOP=sec. ASN = sec. AON —SON. 

Désignons par a le demi-grand axe de l'ellipse , par e ton excen- 
tricité ; par u TanomaUe excentrique AON ; par nt l'anomalie 
moyenne AOM« n étant le moyen mouvement par jour, et /le temps 
écoulé depuis le passage au périhélie, on aura AO=a; OS=a^; 

NQ=M{ sin. u; AM =<!«/, et par conséquent sect. AOP = - a*ni : 
sect. AON ■=- a^u; SON = - SO X NQ = - a^e sin u; en substituant 

,2 2 2 

ces valeurs dans l'équation précédente , et divisant par a*, on aura 
donc : * 

n/ = tt — tf sin. u (i) 

Nommons r le rayon Tecteur SM , le triangle rectangle NOQ 
donne r ^ l/^MQ''-f SQ'' ; mais on a SQ= a ( cos. u — «) ; et par la 

nature de l'ellipse MQ=NQ[/i — e*==a sin. mJ/'i — é% en substi- 
tuant ces valeurs on trouve : 

r=a ( I — e cos. u) (2) 

Désignons par p l'anomalie vraie ou l'angle ASM, le triangle rectangle 
MSQ donne SQ = r cos. f' , on a d'ailleurs SQ=a cos. uÀ- ae , en 
égalant ces valeurs en vertu de l'équation (2), on aura éan.c .- 

COS. u — e 

— COS. V = ' 



I — tf cos.zi. 



/ ■ ■ 

1 I ^— * COS. V 

On a d'ailleurs tang.^ -j'ss ^; en substituant pour cos. (^ sa 

2 I -h cos. V 



valeur, on trouve : 



;.i.=\/'-if 



tang. - <;= y '—i^ tang. - m (3). 
2 I -T-e ^2 
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Il serait fwiWe , au moyen des foitmiles ^fécétkntes , de déter- 
miner le rayon vecteur, l'anomalie moyenne et l'anomalie vraie 
d'une planète , si l'on connaissait son anomalie excentrique , mais 
ordinairement c'est l'anomalie moyenne qui est donnée, parce 
qu'il est toujours facile de fixer à un instant quelconque la position* 
d'un astre qui se meut uniformément sur une orbite circulaire. 11 
faudrait donc de la formule (i) déduire l'anomalie excentriqne u 
en fonction de l'anomalie moyenne ni; mais comme l'équation (i) 
est transcendante» on ne saurait y parvenir que par tâtonnement 
<m par des développements en série. Cette question , qui a long- 
temps oecupé les géomètres , est ce qu*On a nommé le problème de 
Kepler, parce que cet astronome est le premier qui le proposa. 

Heureusement la petite^ des excentricités des planètes a permis 
de le résoudre par des formules d'approximation qui ont tontes 
l'exactitude de formules rigoureuses. En éliminant l'anomalie u 
entre les équations (i) (>) ^^ (^)* ^^ ^ trouvé ainsi : 

- = I -f - tf*— (e — -r^j COS. ni — (^^ — ^^*) ^^* * ^' — ®^* 

p*=:nt-i- [ 2e eM sin. nt + ( -e^ e* ] sin. 2 nf + etc. 

L'angle t^ est la longitude craie de la planète dans son orbite au 
bout du temps i; tU est sa longitude mo^^ennet v^^nt on la suite 

des termes ( 2 « — -^ ) sin nt + etc. est ce que les astronomes 

appellent V équation du centré , c'est-à-dire ce qu'il faut ajouter à la 
^longitude moyenne pour avoir la longitude vraie. 

Nous supposons l'angle 9 compté du périhélie : si l'on voulait le 
compteir d'un point quelconque de l'orbite , il suffirait de diminuer 
l'angle v de la constante t» , qui représenterait la longitude du pé- 
rihélie comptée de la nouvelle origine de l'angle v ; et de même si, 
au lieu de compter le temps de l'instant du passage au périhélie, on 
voulait fixer son origine à une époque quelconque , on augmente- 
rait l'angle nt d'une constante qui exprimerait l'anomalie moyenne 
de la planète a l'instant où commence le temps /; on fait ordinaire- 
ment cette constante égale à « — « , alors % représente la longitude 
moyenne de la planète au même instant, ou ce qu'on appelle n^ 108 
la longitude de l'époque; nt + < est la longitude moyenne au bout 
du ten^ / , et n/ + i — » l'anomalie moyenne. 
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Pour calculer , d'après ks fonttoies précedenteg, le rayon vecteur 
d'une planète, on substituera à la place des constantes a^t,e»n leurs 
valeurs qui se déduiront des observations , comme on le verra dans 
la note suivante ; l'excentricité e étant en général une très-petite 
fraction, on négligera les puissances qui ne donneraient que 
des résultats insensibles. On voit ainsi que le calcul sera d'autant 
plus facile que lexcentricité de l'orbite sera moips considérable, ou 
que cette orbite se rapprochera davantage de la forme circulaire. 
En substituant ensuite pour t sa valeur correspondante à un instant 
donné , et exprimée en jours et fractions de jours , comptés à partir 
de l'époque que Ton a choisie , on aura la valeur du rayon vecteur 
qui s'y rapporte. 

Quant à la longitude vraie v^ le calcul se fera de la même ma- 
nière ; mais on observera , en outre , que comme cet arc doit être 
exprimé en degrés , minutes et secondes , il faudra pour l'hcHnogé- 
néité du calcul multiplier chacun des coefficients des termes pé- 
riodiques qui entrent dans son expression, par l'arc égal au rayon 
qu'on trouve dans les tables de logarithmes de S;" 17' 44'' 8 ou de 
2o6264''>8 ; cette réduction revient , comme il est aisé de s'en assu- 
reir, à diviser chacun des coefficients par sin. i". 

On pourra donc déterminer à chaque instafft de cette manière 
la position de la planète dans son orbite elliptique ; mais pour éviter 
le travail des substitutions numériques , on a calculé d'avance les 
variations de V équation du centre eiXes corrections du rayon vecteur, 
en faisant varier l'anomalie moyenne par mois , par jour et par 
heure ; en ajoutant aux tableaux qui renferment ces quantités , les 
petites corrections qui dépendent des perturbations que la planète 
peut éprouver de la part des autres corps célestes , on aura tout ce 
qui est nécessaire pour déterminer à chaque instant sa position. 
C'est ce qu'on appelle une table de la planète. 

Les formules suivante» servent à calculer la plus grande équation 
du centre £ lorsqu'on connaît l'excentricité e , et réciproquement : 

^^^e+—e'+^e'4-l221ïe''+^tc ' 

«T. " ^, S87 ^, 4o583 - 

<î=-E ^E' ——V E'— etc. 

2 2\3 . 2-6.3.5 2*'.6.7.9 ^ 

On aura ensuite pour déterminer l'anomalie excentrique et Fana^ 
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malie moyenne nt correspondantes à la plus grande équation du 
centre : - 

3 c* 21 <r5 

«'=rqo<* : -: r— etc. 

^ 4 8in. i" i28siii.i" 

"'=9°°+^ fev^+â ;5é^+«'*- 

Pour le soleil on a c=o,o 16786 7i=59'8",33, et Ton peut négliger 
les termes de Tordre e\ qui sont insensibles ; on trouve ainsi : 

tczrgo»— 43'i6"=:890i6'44"; fc=92i-53 



La valeur de v diffère peu de 90°, c'est-à-dire que les points qui 
répondent à la plus grande équation du centre , correspondent, 
à très-peu près , aux extrémités de la perpendiculaire au grand axe 
menée par le foyer, ce qui tient à la petitesse de Texcentricité de 
l'orbe solaire ; en ajoutant l'anomalie (^ à la longitude de l'époque , 
ou en l'en retranchant , on aura les longitudes, des deux points qui 
répondent à la plus grande équation du centre ; en doublant la va* 
leur de ^ , on aur%, à très-peu prés , l'intervalle qui les sépare. 
( Voir la note 3*.) 



NOTE 5. 

Sur la détermination des éléments elliptique^ de Torbite d'une planèt» 

par les observations ( page 339 )* 



Nous avons donné les moyens de tro>uver , par la seule observa- 
tion , les premiers éléments de l'orbite du soleil, de la lune ou d'une 
planète ; mais lorsqu'on suppose connues les lois du mouvement 
elliptique, il est aisé d arriver, par le secours des observations et de 
la théorie réunies, à une connaissance très-approchée de la vraie va- 
leur de ces éléments. 
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En désignant par v la longitude vraie d'une planète rapportée au 
plan de son orbite, par n son moyen mouvement diurne , par » la 
longitude du périhélie, par t la longitude de Vépoque et par e Y excen- 
tricité de son orbite, d'après ce^qui a été dit dans la note précédente, 
on aura : 

V = nt-\- i. — ne sin {nt + c — u) -\* ^e^ sin. a {nt -j- f — «) + etc. 

Dans les premières recherches où il ne peut être question qi^e 
d'une ébauche , pour ainsi dire, de l'orbite , on pourra toujomrs se 
borner aux deux premiers termes de cette série, même en supposant 
l'orbite très-excentrique. Lorsqu'il s'agira du soleil ou d'une planète 
dont l'excentricité est peu considérable, on pourra même n'avoir 
égard qu'à*la première puissance de l'excentricité , ce qui simpli- 
fiera les calculs. Dans ce cas, en renversant la série, la formule jpré- 
cédente donnera : ^ 

M< 4- f = I» -f- ae jm (»» — a) 

Cette équation contient quatre inconnues n, f, «, », qu'il s'agit de 
déterminer. Or je remarque que, si à la place dé peià&t on substi- 
tue leurs valeurs données par les observations, on formera autant 
d'équations semblables à la précédente qu'il y a d'observations , et 
quatre d'entre elles suffiront par conséquent à la détermination 
complète des inconnues du problème. 11 ne s'agira plus que d'élimi- 
ner entre ces équations les inconnues qu'elles renferment ; mais 
comme elles sont transcendantes , cette élimination doit être faite 
d'une manière particulière pour que les formules qui en résulte- 
ront ne soient pas trop compliquées pour les calculs numériques. 
M. Bouvard a indiqué pour cela un procédé qui me paraît très-sy- 
métrique et d'un usage aussi commode que la question pouvait le 
comporter; il m'a montré les applications qu'il en a faites au soleil 
et à Mars , ce qui était un cas très-défavorable à cause de la grande 
excentricité de cette planète qui surpasse neuf centièmes, et il est 
parvenu ainsi , sans supposer aucune notion antérieure des éléments 
de ces astres, à une précision telle que, ses résultats comparés aux 
valeurs des éléments adoptés dans nos meilleures tables planétaires, 
n'ont présenté avec elles que de légères différences; de sorte qu'en 
supposant seulement quelques lieux du soleil ou d'une plaoète exac- 
tement connus, un travail de quelques heures conduirait de cette 
manière à des résultats que les astronomes n'ont obtenus que par 
^es siècles d'observations et de soins assidus. J'aurais désiré que l'es- 
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pace me permît d'ei^KMer ki en ^tôtail ce procédé de ctAevA et ses 
apfdîcatiom ; mais je me reit fcHPcé de renvoyer à l'ouvrage de 
M. Franccenr déjà eité {Jstronomie pratique) où Ton trouvera la 
méthode de M. Bouvard <lévelq[>pée'et apf4iquée à la détermmatioiï 
des éléments de l'orbite, solaire. 

. Lorsqu'on a obtram par les moyens que nous veinons d'indiquer , 
pn de toute antre manière, des valeurs suffisamment approchées 
des éléments de l'orbite d'une planète ou du soleil, on peut aisément 
les amener à une exactitude aussi parfaite qu'il est possible de l'ob- 
tenir , ou moyen des équations de condition fondées sur un très- 
griqid nombre d'observations. Voici pour cela le procédé générale- 
ment employé par les astronomes : 

En nommant F^Ibl longitude héliocentrique d'une planète déduite 
des tables, <;> = n / -f- e — » son anomalie moyenne; p, p' etc. les per- 
turbations causées par les planètes m, m' etc. en n'ayant égard qu'au 
premier terme de l'équation du centre, on aura (voir la note 4^ ) : 

Vz=z nt -f- i -|- 2 e m. ^-f- pm '\- p' m' -f etc. , 

Si les divers éléments n, «, e, etc. étaient rigoureusement exacts, 
la valeur de ^, calculée par cette formule, devrait s'accorder avec 
la longitude h^ooentriqne U donnée par l'observation ; s'il y a une 
différence entre ces deux valeurs, c'est donc que les éléments ont 
besoin de correction ; nommons respectivement in^S^t» <r<?, ^e\ei 
eorreetioiM que doivent subir les éléments n, e, t, ^ du mourenient 
elliptique de la planète troublée, et <f>n, cTin' etc., celles qu'il faudrait 
faire aux masses m, m' etc. des planètes perturbatrices, en ne tenant 
eompte que des premières puissances de ces corrections qui sont né- 
cessairement très-petites, on aura : 

V — U à= fJ» -f «Tfi -f a<re sin<^ 4. TlbS^^cos^ -f- pdm -f p'<fVn' + etc. 

On substituera dans eette équation à la place des éléments e, n, 
a, ft leurs vatecMPS données par la première approximation, en sorte 
qu'elle ne renfermera d'inc^anues que les corrections arbitraires 
M^ Si^ ^e, etc. Chaque observation fournira une équation de condi- 
tion seral»lable , et si l'on en a réuni un grand nombre, on combi- 
nera les équations résultantes de manière à les réduire au même 
nomlnre que cehd des eorreotions qu'il fout déterminer. Lorsqu'on 
en aura déduit leurs valeurs par les procédés ordinaires de l'élimi- 
nation, on les appliquera aux éléments trouvés par une première 
approximation et Ton parviendra ainsi à leur donner toute l'exacti 
tude dont ils sont susceptibles. 
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Les comètes ayant généralement des excentricités très-considé- 
rables , la méthode prébédente ^e poiurait-pas être employée à dé- 
terminer les éléments de leurs orbites. 11 faut, dans ce cas, rocourir 
à des méthodes particulière». Oo suppose or^ÈtnairemeiKt que la co- 
mète se meut, pendant la courte durée de son apparition , dans une 
orbite parabolique, et trois observations fournissent alors plus de 
données qu il n'en fant pour déterminer tous les éléments de son 
mouvement sur cette courbe. Les axitres.observaitions servent ensuite 
à corriger les premiers éléments ainsi obtenus. Mais nous ne pouvons 
qu indiquer ici ce problème dont la solution exige des connaissances 
supérieures à celles que nous supposons aiuc lecteurs de eet ou- 
vrage. (/^. Théorie aiû^ytique da i^ystème du MJE^ide, tome i«, p. i 
et 486.) * 



NOTE 6. 



Sur la loi de là ûravitalion ( page 5l4 )• 



Nous avons dit que la force <|ui retient chaque planète dans son; 
orbite elliptique est constamment dirigée vers le cei^tre du soleil , 
et que son intensité varie en raison inverse du carré de la distance 
de la planète à cet astre. Nous avons, dans le u9 1 75, vérifié cette loi 
pour deux points particuliers de Torbite, c'est-à-dire à l'aphélie et 
au périhélie, et nous avons dit qulon pouvait, avec le secours de 
l'analyse, démontrer qu*elle s'observe de même dans toutes les po* 
sitionsde.la planète. Gomme cette proposition est de la plus haute 
importance dans la théorie delà gravitation, j'ai c^ru devoir en faire, 
l'objet de cette note qui s'adressera iniquement, aux pers(mni9t qoîx 
ont déjà des.connaissaaces analytiques assez avancées. 

L'équation de l'ellipse rapportée à son cenjbre et à ses axes est : 

«V^ -f A^ «' = a^b^, 

et le rayon de courbure, dans la mâne bypothèse, a pour expres- 
sion ( vq^. les éléments de calcul différentiel de Lacroix) * . • 



n 
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* 



f = 



a*b^ 



Transportons Torigine des coordonnés au foyer F de la courbe 

(fig.109) dont nous désignerons par e Tezcentricité , ce qui suppose 

a* — ^* 
e^ == — ^. ), désignons par r le rayon vecteur sur Torbite et par » 



a" 



sa longitude comptée du périhélie , on aura : 

a: = r cot. V'-{- ae f y zzz r sin, v. 

En substituant dans Téquation de la courbe ces valeurs et résolvant 
par rapport à r l'équation résultante, on trouve toute réduction 
faite : 

l-f- e cos, V 

C'est l'équation de la trajectoire rapportée à ses coordonnées po- 
laires. 
En substituant les mêmes valeurs dans l'expression de />, on aura • 

/)= — , = . . U) 

a^y/i— <fV Va (i — «r^) 

Expression du rayon de courbure en fonction du rayon vecteur r. 
Si l'on appelle V la vitesse de la planète au bout du temps /, qu'on 
désigne par dt l'élément de la trajectoire décrit pendant l'instant 
dt on aura' {yoy*, la note p. 488) : 

ds'' 
V = — . 

de 

Du foyer F comme centre avec un rayon égal à r décrivons l'arc 
de cercle MN qui coupe au point N le rayon vecteur FM' qui ré- 
pond à la position M' de la planète; cet arc a«ra pour longueur 
rdp ; et le secteur circulaire FMN que la planète décrit dans l'instant 
dt sera égal k^r^ dv et pourra être pris pour le secteur elliptique 
BIFM' en négligeant la surface N'MM' infiniment petite du second 

ordre : les deux axes de l'ellipse sont a et a \/i e*, sa surface a 

pour expression ^r a* \/^i — e* * en nommant donc T le temps d'une 
révolution entière de la planète, en vertu de la première loi de 
Kepler, on aura : 
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r» du : 2T a' \/i—ff' : : dt :T 
d*où en faisant pour abréger c = JL ^ on tire : 

r^dtf =: c dt 

Substituant la valeur de dt tirée de cette équation dans Texpres- 
sion de V^ et observant d'ailleurs que le triangle MNM' qu'on peut 
regarder comme rectiligne donne MM'' = M'N'' + MN^ ou bien : 

ds^ = dr" + r" dv^ 
On trouvera : 

L'équation de Tellipse , en la difTérentiant, donne : 



dr 


a (i — tf"*) e sin v 
(i H- tf cos v)* 


— • 


r^ e sin v 


du" 


«(•-O 


Par consécpient : 








V«= — 


r^ rr(«r^XlV V 4- 


ri A 


h e cos vY 



c> 



Eipression qui en substituant pour c sa valeur et faisant pour 
abréger ^=: ■ , en vertu de 1 équation de Tellipse, pourra s'é- 



crire ainsi : 



.=,(i_^)<., 



Désignons par d l'angle OMP que forme la normale au point M 
avec le prolongement du rayon vecteur r, dans le triangle MM'N, 
l'angle M sera égal à l'angle ô puisqu'ils sont tous deux compris 
entre des droites respectivement perpendiculaires ; on aura donc 
dans ce triangle : 



rdç 

cos 6 = —- 

ds 



46 
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On a par ce qui précède ds =Y dt; en vertu de la valeur précé- 
dente de dt on aura donc : 

rdv c 
/ COS. 9 = — - = — 

ydt rV 

En substituant pour V sa valeur donnée par la formule (2) et fai- 
sant attention aux quantités que c etf* rejûrésentent, on trouvera : 

|/a(i^e') 
r a 

Gela posé, on peut supposer que la planète pendant l'instant dt 
se meut sur le cercle osculateur au point M; la force centrifuge 
dans le cercle a pour expression le carré de la vitesse du mobile 
divisé par le rayon du cercle , et diaprés la théorie des forces cen- 
trales n<^ 173, cette force doit être égale à la puissance qui retient la 
planète dans son orbite décomposée suivant le rayon de courbure. 
Cette dernière force est dirigée suivant le rayon vecteur r et vers 
le centre de courbure n» 1 76; en nommant donc R son intensité et 
observant que ô étant l'angle que forme sa direction avec le rayon de 
courbure, il suffira, piour avoir sa composante suivant ce rayon, de la 
multiplier par cor 9, on aura ainsi l'équation de condition : 

R co/ ô = — 

En substituant maintenant dans cette équation, à la place de f>, 
de V* et de cos B leurs valeurs données par les équations (i), (a) 
et (3), on trouve : 

r a r """ a 

d'où Ton tire enfin : 

Cette expression de la force accélératrice R nous montre qu'elle 
est en tous les points de l'orbite réciproquement proportionnelle à 
la distance de la planète au soleil , loi que nous n'avions pu vérifier 
dans le texte que relativement an périhélie et à l'aphélie. 
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Pour une autre planète dont le demi-grand axe serait af et le 
temps d'une révolution périodique T', on aurait de même 

En faisant pour abréger// = ~^ ; or d'après la troisième loi de 



Kepler, n*» 107, on a : 



d*où l'on tire : 



T' 



T* : T'a : ; «3 : «'3 



a3 a'3 

— - = — etuz=u' 
J** Y'3 



Par conséquent, les forces accélératrices de deux planètes égale- 
ment éloignées du soleil sont égales et leurs forces motrices sont 
indépendantes de leur nature particulière et proportionnelles à 
leurs masses. 

C'est de cette manière que Newton fut conduit à la découverte de 
la loi de la gravitation universelle ; on a depuis trouvé dans les per- 
fectionnements de la mécanique analytique, des moyens plus sim- 
ples de la vérifier; mais la marche que nous avons suivie dans cette 
note a l'avantage de montrer comment les théorèmes d'Huygens , 
sur la force centrifuge et les lois de Kepler, furent la source où 
Newton puisa la plus belle découverte dont puisse s'honorer l'esprit 
humain. L'étude des rapports par lesquels les progrès que nous 
avons faits dans les sciences s'enchaînent les uns aux autres, n'Mt 
peut-être ni moins utile ni moins curieuse que l'étude même des ré- 
sultats qu'ils ont produits. 



NOTE 7. 

; j T ^^^ ^** râleurs des maweft planétaires (page 53 1 ). 

Les valeurs des masses des planètes , celle du soleil étant prise 
pour unité , que nous avons rapportées dans cette page , sont celles 
qui résultent des évaluations les plus récentes ei sans doute les plus, 
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exactes. La masse de Mercure, laaeute qu'on n*ait pu jusqu'ici dé- 
terminer d'une manière directe, est calculée empiriquement, dia- 
prés une hypothèse arbitraire sur la loi des densités des différentes 
planètes, densités qu'on suppose ordinairement réciproques à leurs 
distances au soleil. Les masses de Vénus et de Mars résultent de la 
comparaison des inégalités que leur action produit dans le mouve- 
ment de la terre aux observations; la masse de la terre est détermi- 
née par les observations du pendule qui bat les secondes à une lati- 
tude donnée ; la masse de Jupiter est celle qlii résulte , d'après la 
méthode exposée p. 329, des élongations de son quatrième satellite , 
observées en i833 par M. Airy, alors directeur de Tobservatoire de 
Cambridge. Les masses de Saturne et d'Uranus sont celles qui résul- 
tent de la discussion des observations qui ont servi de base aux 
tables de Jupiter par M. Bouvard, et de leur comparaison aux for- 
mules théoriques qui déterminent les inégalités de cette planète. 
La valeur de la masse de Saturne a subi depuis quelques années 
une légère correction. M. BesSel , en répétant les observations faites 
par Pound , contemporain de Newton, sur les élongations du 
sixième satellite de Saturne , en a conclu que la masse de cette 
planète, celle du soleil étant prise pour unité , devait être égale à 



35oi 



Cette masse , selon M. Bouvard , serait égalé k-r^ — (p. 53 1) : la 

35i2 

petite différence de ces deux valeurs , qui résultent de moyens d'in- 
vestigations si divers , semble prouver que nous connaissons , d'une 
manière an moins très-approchée , la véritable masse de Saturne. 



NOTE 8. 



Expression de la force perturbatrice du Soleil dans le mouvemant 
de la lune ( page 555 et suivantes). 

SoitMla masse du soleil si tué en S(/?gr. 99), soitTlaterre, Lia lune, 

et fx, la somme de leurs masses. Faisons ST=x , SL = /, UT = r, et 

STL= T. D'après la loi de l'attraction le soleil attirera la terre avec 

M M 

une force — dirigée suivant ST, et la lune avec une force -r di- 

rigée suivant SL; on peut décomposer cette dernière force en deux 
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autres, Tane dirige suivant LT, et l'autre suivant LA pacallèle 
à ST ; d'après les règles^ du parallélogramme des forces , ces deux 

, M r 

composantes seront respectivement : la première r^. -j, et la seconde 

M s- 

ji l: Si Ton suppose la terre immobile , il faudra appliquer à la 

M 
lune la force -^ en sens contraire de sa direction. Les forces per- 
turbatrices qui agissent -mir la lune sont donc définitivement *.. 



Mr 
T 



dirigée suivant LT et M[ - — ", ] suivant LA. 



Pour développer ces expressions, supposons d'abord les trois 
corps dans un même plan. Abaissons la perpendiculaire LB sur ST, 
on aura : SB = SL cos. S , l'angle S est toujours très-petit ; en effet 

la parallaxe solaire est de 8''- à peu près , c'est l'angle sous lequel 

on apercevrait du centre du soleil le rayon terrestre ; l'angle S , 
sous lequel on verrait du même point le rayon de l'orbe lunaire, 

serait donc de 8' - environ , puisque ce rayon est 6o fois plus grand 

2 

que le premier. On peut donc supposer cos. S = i , et par con- 
séquent SB = SL. 

I I 3rcos.T 
Nousaurons ainsi SL = / = * — rcos. T et - =r - h -. hete» 

En substituant cette valeur dans l'expression des forces perturba- 

r I 

trices, et observant que le rapport y étant de — environ, on peut 

négliger les termes qui dépendraient de son carré ; 

Mr 
La force suivant LT se réduit à -r-> ^^ '& force suivant LA k 

r 

~3~'* Maintenant il s'agit de décomposer la force agissant sui- 
vant LA en deux autres , Tune agissant suivant le rayon LT pro- 
longé, et l'autre perpendiculairement à ce rayon; il est clair par 
les règles du parallélogramme des forces , qu'il sulBra pour avoir 
ces deux composantes de multiplier l'expression de la force donnée 
respectivement par le cosinus et le sinus de l'angle T qu'elle lait 
avec Ll' : ces deux forces seront ainsi : 
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Mreoê.T ^ 3M#- , . ' . SMrcos.T . 
= co».T=--^ (i+co§. aT); r sin. T. 

La première doit s'ajouter à la force qui sollicite la lune saivaiit 
LT, et comme elle est dirigée en sens inverse , elle doit être prise 
avec un signe contraire ; la seconde est la partie de la force pertur- 
batrice qui agit dans le sens du mourement de la lune dirigé sui- 
iwtïtLq; et «onme/eHetend à ralentir son mourement, elle doit 
être prise arec le sign^ — ; en nommant donc P et Q les deux forces 
dirigée» suivant LT, et suivant la perpendiculaire à ce rayon* on 
aura : 

Mr 3Mr 
P = — l(i+3cos.«T);Q= j-**"^- ''''• 

La force P est celle dont Tefièt tend à augmenter ou à diminuer 
la force attractive de la terre , et la foirce Q celle qui tend à accroî- 
tre ou à diminuer sa Vitesse. 

Dans les syzygies on a T =o, ou T:^ 1800^ cejqtiidoDiie Ps= •«^• 



Mr 
Dans les quadratures T=9oo, ouT=570® P5= — ^ 

Ainsi donc la pesanteur de la lune est augmentée dans les quadra- 
tures ; elle est diminuée dans les syzygies , et la diminution qui a 
lieu dans ces derniers points est double de l'augmentation qui a 
lien dans les premiers. Ce qui est coi^^Drme à ce qui a été dit dans 
le texte. {Pages 667 et 56a. ) 

Mr Mr 

L'expression Ps= — 3*(i 4- 3cos. aT)= -^-(1— 3 cos.T) mon- 
tre encore que Faction du soleil , pour diminuer la pesanteur de la 
lune , est nulle dans les quatre points de l'orbite , où l'on a 



..T=±|/^ , 



cos.T=±)/ ^ , c'est-à-dire dans les quatre positions de la lune 

où Fan^eTest de 54* 44', laS» 16', 234^ 44^ et 3o5* 16', et où elle se 
trouve par conséquent plus près des «piadratures que des syzygies. 

Mr 
La partie — de la force P représente la valeur moyenne de l'ac- 

tion qu'exerce le soleil sur la lune pour diminuer sa pesanteur 
vers la terre, puisque la partie multipliée parcos. 2T, qui praad 
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toujte» les Ti^eiiri compriaes eiitre+ i «t«-*i est uéetBÊêiwnmd pé- 
riodique I eJL a pour valeur moyenne zéro. Or, d'i^tsès le tkéeréiiie 
d'Huygens, lei forces centrales dedenxeorpiquidéeriTenfcdifiEBrents 
cercles, sont entre eUes comme les rayons de ^et eerdes divisés 
par les carrés des temps périodiques {vo^éz p. 498) ; en désignant 
donc par m le rapport des durées des rérdutions de la terre autour 
du soleil, et delà luneautour de la terre, 6t/< représenlwttt la 
son^me des masies de la terre et de la lune, on auva la» proportion : 

M M Mr M 

•^, : — :: ^: m'x , ce qui donne -—=31»». C- . 

or comme on a à peu près m= ~- — on conclura de là : 

Id,4 

Mr I /* 

c*est-à-dlre que l'action indyenne du soleil diminue de r-~ Tattrac- 

tùm de la terre sur la lune, conforno^ément à ce qui est d^ à Ja 
page 5$Ç. ^ 

£n0n , dans les oc^t^ on a T s= 45<^, et V^^pressipn 4e Q don^e : 

_ ^Mr^ I /* 
ax'i "^ 119 r* 

Ainsi la force qui t^id à accroître la vitesse de la lune est triple 
dans les octants , ou dans les positions où la lune se trouve à 4^^ àvL 
soleil , de la force moyenne qui tend à diminuer sa pesanteur ; et 

elle est '%a1e à — ^ de la f<Nrce cmvtrale provenant de Tadioa de 

la terre , conformément à ce qui a été dit page SS; . 



NOTE 9. 



Sur la figure de la Terre ( page 609). 



Nous avons supposé dans le n^* 226 que la terre avait la figure 
d'un sphéroïde engendré par la révolution d'une elljpse qui tourne 
autour de son petit axe , et nous avons dit cpi'on pouvait détermi- 
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ner » dans ce cas , l'aplatissement du sphéroïde d'après les Talenrs 
de deux degrés du méridien mesurés à sa surface. Nous allons don- 
ner la formule qu*on emploie ordinairement à cette détermination; 
mais il faut d'abord rappeler l'expression du rayon de courbure 
dans les courbes elliptiques. 

Soit ABGD {Jig i lo) l'ellipse qui représente le méridien terrestre, 
M un point dont la latitude est /, la normale MN en ce point sera 
la verticale ou la direction du fil à plomb, qui, prolongée, passe au 
zénith Z, et l'on aura MNÂ = / puisque l'angle que forme la verti- 
cale avec l'axe des pôles mesure la latitude telle qu'elle est donnée 
par les observations célestes. Si la terre était sphérique , la normale 
en chaque point de sa surface serait partout la même et égale au 
rayon du globe ; mais dans l'ellipse sa longueur varie avec la 
latitude , et nous devons chercher d'abord le rapport qui lie ces 
deux quantités. 

Pour cela décrivons sur le grand axe AB un cercle AFB qui en- 
veloppe l'ellipse ; si du point M on abaisse la perpendiculaire MP 
sur l'axe AB et que par le point M', où cette ordonnée coupe le 
cercle, on mène la tangente M'T, qu'on joigne M et T, MT sera tan- 
gente à l'ellipse au point M, et par conséquent perpendiculaire à 
MN. Faisons l'angle M'OA = ^ , les angles M et M' étant droits , 
dans les triangles rectangles MNT , M'OT on aura MTN = 90» — l , 
M'TO=9o» — A, et par conséquent : 

MP 
tang. MTP = cot. ' = pTf 

. M'P 
tang. M'TP = cot. A = ^ 

* 

En nommant a le demi-diamètre de la terré, et b le demi-axe des 
pôles , on a par la propriété de l'ellipse : 

MP : M'P : : & : « 
d'où l'on conclut : 



a 
cot. A =^ — - cot. / 
o 



et par suite : 

sin h = 



b sin. / 



Vi 4- cot'. h |/ a' — («'— ^' ) sin\ / 

Ou bien en désignant par e l'excentricité du méridien terrestre 

a' — b-" 

ce qui donne ^— — = c^ et A* = «' ( i — c^ ) : 

a ' . 
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V \ — e^ sin. / 



sin A=: 



Gela posé » dans le triangle M'OP on a M'P= /i sin. A , par conse- 
séquent : 

h ,j 

MP = ~ M'P == a |/7— ? sin. ^ 
a 

M'P est le rayon du parallèle correspondant à la latitude / ; en 
nommant donc R ce rayon, et en substituant pour sin. h sa valeur , 
on. aura : 

a (i — e*) sin./ 
R = ~ 

Kl— tf'8in\ / 

Dans le triangle MPN on a d'ailleurs MP == MN sin. / , on aura 
donc : 

MN = 



C'est l'expression de la normale correspondante à la latitude /. 
Dans l'ellipse le rayon de courbure est égal au cube de la nor- 
male divisé par le carré du demi-paramètre; cette dernière quantité 

a pour expression— ou a (i — ^^ ) , «n nommant donc p le rayon 

a 

de courbure qui répond à la latitude / , on aura : 



(I— <?'sin\/)| 



Cette valeur augmente avec la latitude /, la courbure du méri- 
dien terrestre diminue donc de l'équateur aux pôles ; le rayon f a 
sa plus petite valeur à l'équateur , on a alors /> = a (i — <?'); il est à 

son maximum aux pôles, et l'on a /> = a \/ 1 — ff^. Or, comme les arcs 
qui correspondent à un même nombre de degrés sur différents cer- 
cles sont proportionnels aux rayons de ces cercles, et qu'on peut 
toujours supposer que de très-petits arcs elliptiques se confondent 
sensiblement avec les arcs correspondants de leurs cercles oscula- 
teurs , il en Vésulte que les degrés du méridien terrestre doivent 



732 PRÉCIS 

simplement: 

c =; m 4- M sic*. / 

Cette équation nous montre que les degrés croissent comme les 
rayons de courbure de Téquateur aux pôles , proportionnellement 
au carré du sinus de la latitude n^ 3i6; m représente la l<Higueur 
du degré à Féquateur et n Texcès du degré du pôle sur celui de Té- 
quatenr. 

En substituant dans l'équation précédente à la place de c et l 
leurs valeurs relatives à chaque lieu d'observation , on aura autant 
d'équations qu'il y a de degrés mesurés ; en combinant ensuite ces 
équations par la méthode des moindres carrés , méthode qui con- 
siste, comme on sait , à déterminer les inconnues du problème de 
manière à ce que la somme des carrés des erreurs qu*on a pu 
commettre dans les observations, soit un minimum , on réduira 
ces équations à un nombre égal à celui des arbitraires qu'elles ren- 
ferment , c'est-à-dire à deux équations au moyen desquelles on dé- 
terminera les deux coefficients m et n , et l'on en déduira la Yalenr 
de «t ; en efifet on a à très-peu près : 

— — ^'^ — 3 

m 1 — 2 et 

C'est de cette manière que nous avons trouvé la valeur de ^ 
rapportée dans le texte. 

Voici le calcul. D'après les données rapportées dans le tableau 
page 62 3, on forme les équations suivantes : 

à l'Equateur 11 0682°*, i — m — n o"*, 00070 = c 

0) 
dans rinde 1 10626"*, 6 — m — n c^, o5l44 = « 

(«) 
en France iiii?i", 2 — m — n o", 5oia5 = e 

(>) 
en Snède 1 1 14^8", 5 — m — w o", 838^0 = e 

(0) (1) (î) (8) 

En désignant par e e e e les erreurs dont les mesures des 
degrés sont Susceptibles. . 

D'après les règles connues il faut multiplier chacune de ces 
équations par le coefficient de l'indéterminée m qu elle renferme , 
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et faire la somme des équations résultantes ; ce coefficient étant 
Tunité , on trouve simplement : 

4 »« + » 1", 39229 — 44383o™, 4 = 

En multipliant de même chaque* équation par le coefficient de n 
et égalant leur somme à zéro , j'ai trouvé : 

m I™, 39229 -f n 0% 95765 — i55oo6",27 = o 

L'élimination de m et r entre ces deux équations donne : 

m:= 1 10578» 54; »= 1089P», o36 

On aura donc généralement pour la longueur du degré à la la- 
titude / : 

c = 110578"», 54 + 1089", o4 ""*• ' 
et par suite 

aplatissement cl =---—-— 
^ 3o4,6 

demi-diamètre de Téquateur a = 6377284°" 
demi-axe des pôles ^ === 635664 1™ 

Ce sont les valeurs rapportées dans le texte, page 62 2 . 

' ê 



NOTE 10. 



Des TariatioDs de la pesanteur et de la longueur du pendule à la surface 

de la terre. 



La longueur /du pendule qui bat les secondes dans un lieu dont 
la latitude est x , a pour expression, p. 601 : 

/=m + nsin.'x 

m et n étant deux quantités inconnues qu'il faut déterminer par 
l'observation, m représente , comme on voit, la longueur du pen- 
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dtde quand x :=o on sons rëquâteor, et n l'excès du pendule aa pôle 
sur le pendule de 1 equateur. Deux observations doivent suffire en 
général pour déterminer ces deux arbitraires ; si Ton en a réuni un 
plus grand nombre , on formera autant d'équations de condition 
qu'il y a de longueurs du pendule mesurées à différentes latitudes , 
et, en les combinant par la métbode des moindres carrés, comme 
on l'a fait dans la note précédente , on les réduira à deux équations 
au moyen desquelles on déterminera les inconnues m et n. En pre- 
nant les noittbres rapporta page 624 , et notammant ^»«,,^„ etc. les 
erreurs dont les observations sont susceptibles , on aura : 

m -h n o™,ooooo — o'",99o564 = e 
m -h n 0,56672 — 0,998867 =^1 
m + /i 0,84829 — 0,99532$=: tf. 

Ces équations, réduites parla méthode des moindres carrés, don- 
nent les suivantes : 

■m + »o™,47i67 — o", 993252 = 
m + n 0,73553 — 0,994741 = o 

d'où l'on tire : 

m = 0^,990590 ; n = o™,oo564,3 
On aura donc généralement pour déterminer la longueur du 
pendule à secondes dans un lieu dont la latitude est x : 

/ = o™,99o590-Fo™,oo5643 8Jn.* X. 

Ce sont les valeurs dont on a fait usage dans le texte pour déter- 
miner l'aplatissement du sphéroïde terrestre. 






TABLE AMIVTIQUE 



CONTENUES DANS CET OUVRAGE. 



Nota. Les chiffres indiquent les articles. 



A. 

Aberration. MouTement apparent 
des corps célestes , qui résulte du 
mouvement de la terre et de la 
transmission successive de la lumière 
qu'ils nous envoient. Son effet est de 
nous faire voir les astres dans une 
position différente de celle qu'ils 
occupent réellement dans le ciel. 
No» a5et 71. 

Achromatiques ( lunettes ) , se dit 
des lunettes construites avec des 
verres composés de manière à ne pas 
produire d'iris. N«» 17. 

AccHéraUon des fixes. C'est le 
temps que les étoiles anticipent cha- 
que jour sur le retour du soleil au 
méridien : elle est de S'SS'^^Q en 
temps moyen solaire. N° t^o. 

Airolithes. Pierres qui se forment 
dans l'atmosphère , ou qui là traver- 
sent en tomhant sur la terre. No* 6 
et 61. 

Age de la lune ; nombre de jours 
écoulés depuis la nouvelle lune. 

Aire, Surface engendrée par le 



rayon seeteur d'une planète ou d'un 
satellite autour du centre de son 
mouvement. 

Almageste, Ouvrage aàttononiique 
dû à Ptolémée ; c'est le traité le plus 
complet sur cette seience qUe nous 
ait transmis Fantiquité. N^ 1!^. 

Amplitude» Arc de l'horizon éotii- 
pris entre les vrais points de l'orient 
ou du couchant, et le centre d'un 
astre à l'instant où il perce l'horison. 
V amplitude est arrive ou occoié , se- 
lon qu'elle se rapporte au lever ou 
au coucher d'un astre. 

Angle horaire (d'un asti'e). C'est 
l'angle formé au pôle par le méri- 
dien du lieu et le cercle de décli- 
naison qui passe par cet astre ; ou ce 
qui revient au mémCi c'est la di- 
stance 4^ l'astre au méridien meMurée 
sur l'équateur. 

Anneau de Saturne. On appelle 
ainsi un corps solide^ opaque t très- 
mince, situé à peu près danâ le plan 
de l'équateur de Saturne > et qui 
l'environne comme une ceinture. Ce 
phénomène est unique dans nôtre- 
système planétaire. N»* 98^99, 100. 
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Année tropique. C'est Vinlervalle 
que met le soleil à revenir au 
même équinoxe ou au même* solstice. 
C'est Tannée qu'on emploie pour la 
mesure du temps dans les usages de 
la yie civile. N° 3l< Année sidéraley 
c'est l'interyalle compris entre les 
retours du soleil à la même étoile. 
L'année sidérale est de lo'ii" plus 
longue que l'année tropique. N<* l^o» 

Annulaire (éclipse).^, ce mot. 

Anomalie , distance angulaire 
d'une planète à son périhélie ou à 
son aphélie. Elle prend le nom d'a- 
nomaîie vraie , d'anomalie moyenne 
ou d'anomalie excentrique selon le 
mouvement que l'on suppose à la 
planète. N° 38. 

Anomalistique se dit de la révo- 
lution d'une planète comptée depuis 
son passage au périhélie, jusqu'à son 
retour au même point. N" 76. 

Antarctique (opposé à l'ourse), se 
dit du pôle sud ou austral. 

Antipodes y lieux ou peuples dia- 
métralement opposés sur le globe. 

Aphélie^ point de l'orbite d'une 
planète où elle est dans sa plus 
grande distance du soleil. 

Aplatissement de la terre ou d'une 
planète, c'est l'excès du diamètre de 
son équateur pris pour unité sur 
l'axe des pôles. 

Apogée, point de l'orbe lunaire 
ou de l'orbite apparente du soleil 
le plus rapproché de la terre. 

Apparent se dit du lieu d'un astre 
tel que nous l'observons ; pour en 
déduire le lieu vrai il faut corriger 
le lien apparent des effets de la ré- 
fraction, de l'aberration , de la pa" 
rallaxe, et de la nutation. N<* 14^. 

Apsides , terme générique pour 
désigner les deux points de l'orbite 
d'une planète où elle est dans sa 
plus grande on sa plus petite distance 
au centre de son mouvement. Z'a- 
phélie est l'apside supérieure; le pé- 
rihélie l'apside inférieure , la ligne 



passant par le centve de l'orbite et 
qui joint ces deux points s'appelle 
la ligne des apsides. 

Arctiqueyànmoi grec ApxToc^ourje. 
constellation située dans la partie 
septentrionale du ciel.Pôle arctique, 
c'est l'extrémité nord de l'axe de la 
terre. Cercle arctique , celui que dé- 
crit le pôle de l'écliptique par son 
mouvement diurne. 

Argument se dit de l'arc qui en- 
tre sous le signe périodique d'une 
inégalité donnée. N<* 190. 

Argument de la latitude, c'est la 
distance d'une planète à son nœud 
comptée dans le plan de son orbite. 

Ascension droite d'un astre, c'est 
l'arc de Téquaiteur compris entre le 
méridien qui passe par cet astre et 
le lieu mobile de l'équinoxe , ou le 
premier point du signe ariès. Les as- 
censions droites se comptent dans 
le sens du mouvement du soleil de- 
puis o" jusqu'à 36o°. N* 21. 

Astéroïdes^ nom donné aux pla- 
nètes télescopiques Vesta^ Junon, 
Cérèset Pallas. No. 104. 

Atmosphère substance gazeuse de 
nature diverse qui ent^re la 
terre , le soleil et d'autres corps cé- 
lestes. Il n'existe pas, n<> 60, d'atmo- 
sphère autour de la luqe. 

Attraction ou gravitation, pro- 
priété de la matière, en vertu de la- 
quelle tous les corps de la nature 
tendent incessainment les uns vers 
les autres. N° 1^8. 

Aurore^ lueur qui précède le le- 
ver du soleil. Aurore boréale ou au- 
strale^ vive lumière que l'on aper- 
çoit quelquefois vers les régions po- 
laires. 

Austral sjnonjxue de méridional, 
opposé au nord. 

Axe de la terre ou d'une planète 
est une ligne imaginaire autour de 
laquelle paraît s'exécuter son mou- 
vement de rotation ; les extrémités 
de cet axe se nomment les pôles, et 
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H plan passant par le centre del^as- 
tre qui lui est perpendiculaire, forme 
son équateur. 

Axe du monde, c'est la droite au^ 
tour de laquelle parait s'exécuter 
la révolution diurne de la sphère 
céleste. L'axe du monde n*est que 
l'axe de la terre prolongé jusqu'à 
sa réunion avec le ciel. N**a. 

Azimuth, c'est l'arc compris entre 
le point nord de l'horizon et le lieu 
du lever ou du coucher d'un astre. 
L'azimuth est toujours le complé- 
ment de l'amplitude. N<* a. 

B. 

Bissextile^ %^ii\khie que l'on donne 
à l'année qui a un jour de plus que 
les années ordinaires. Il y a une an- 
née bissextile tous^ les quatre ans. 
N» i6o. 

Bolides^ météores lumineux qui 
ont ordinairement la forme de glo- 
bes de feu qui traversent l'atmo- 
sphère avec une rapidité plus ou 
moins grande. ^^ Qi. 

Boréal synonyme de septentrional 
situé du côté du nord. Pôle boréal, 
hémisphère boréal, latitude boréale , 
etc. 

c. 

'Calendrier^ classification du temps 
en périodes propres à en faciliter la 
conversion en jours , n<> 69. Calen- 
drier Julien, n<» 160. Grégorien, 
n* 161. 

Canicide, en langage vulgaire, 
c'est le temps des grandes chaleurs; 
on la compte ordinairement du 22 
juillet au 23 août ; c'est l'intervalle 
que le soleil emploie à traverser le 
signe du lion. 

Cardinaux, épithète donnée aux 
quatre points qui divisent l'horizon 
en parties égales. N^ j . 



Carré d'un nombre, o'est le pro- 
duit de ce nombre par lui-même. 

Catalogue (d'étoiles), registre sur 
lequel sont inscrites les positions des 
principales étoiles pour une époque 
donnée. N*» 1^. 

Centre de gravité , point par le- 
quel passe la résultante de toutes les 
forces parallèles appliquées à un 
corps ou à un système de corps. 
_N«» 174. 

Centrifuge (force), tendance qu'a 
uncorpsmusur une orbite curvili- 
gne à s'éloigner du centre de coui'- 
bure. NOS 63 et lyS. 

Centripète (force), c'est la force 
qui attire un corps vers le centre de 
son mouvement ; son effet est tou- 
jours opposé à celui de la force cen- 
trifuge. On donne à ces forces le 
nom générique àe forces centrales* 
N» 173. 

Cercle, figyre plane terminée par 
une circonférence dont tous les points 
sont également éloignés d'un point 
intérieur nommé centre. Cercles de 
la sphère ^ ce sont ceux dont tes plans 
passent par le centre de la sphère ; 
on les désigne aussi simplement par 
le nom de grands cercles ; par op- 
position on appelle petits cercles 
ceux dont les plans ne passent pas 
par le centre. L' équateur, le mèri- 
dieu, l'écliptiquc , etc., sont des 
grands cercles; les cercles polaires 
et les deux tropiques sont des petits 
cercles. 

Cercle répétiteur, instrument desti- 
né à mesurer les angles avec la même 
précision qu'on pourrait espérer d'un 
instrument construit sur de beau- 
coup plus grandes dimensions. N<»222. 

Cercle de réflexion, voyez Sextant 
et Octant. 

Cérès, planète télescopique décon- 
vei'te en 1801. N° xo4. 

Changeantes, on donne cette épi- 
thète à certaines étoiles qui varient 
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de grandeur et d'éclat, dana des pé- 
riodes de temps déterminées. N^ ll> 

Chronomètre^ instrument (pii sert 
à mesurer le temps. 

Circompolaires , épithéte qu'on 
donne aux étoiles yoisinea du pôle 
et qui ne s'abaissent jamais sons 
rhorizon dans nos climats. 

Climats, zones qui divisent la 
surface de la terre de Téquateur au 
pôle. N« 34. 

Colures , se dit de deux grands 
cercles de la sphère qui se coupent 
à angles droits aux pôles du monde 
et qui passent, l'un par les points équi- 
noxiaux et l'autre par les points 
solsticiaux , c'èst-à-dire par les points 
où l'écliplique tonche les deux tro- 
piques. 

Collimation (ligne de). C'est la po- 
sition de Taxe optiqtie d'une lunette 
lorsqu'elle répond au zéro du cercle 
gradué sur lequel elle' est fixée. L'er> 
reur de collimation sur la lunette 
méridienne, est rerreur qui peut ré- 
sulter de ce que l'axe optique de la 
lunette ne coïncide pas exactement 
avec la verticale, lorsqu'on l'a di- 
rigée au ïénith de l'observateur ou 
qu'il incline vers l'est ou vers l'ouest 
lorsqu'on vise les points nord ou sud 
de l'horizon. 

Comètes, astres qui parcourent le 
ciel dans toutes les directions, tan- 
tôt du nord au sud, tantôt de l'est 
à l'ouest, etc. ; elles sont comme les 
planètes soumises à des lois immua- 
bles et décrivent autour du soleil 
des ellipses en général très-allongées, 
n® 4 » ï®"^ nature, n<» 128; leurs per- 
turbations , n® 207. 

Complément d'un arc ou d'un 
angle, c'est la différence de cet arc 
ou de cet angle à 90^. 

Configuration, situation de plu- 
rieurs astres les uns par rapport aux 
autres. 

Conjonction, situation de deux 
astres qui ont même longitude , 



quelle que soit d'ailleurs leur /a^iliM^e. 
La lune est en conjonction à l'in- 
stant de la nouvelle -lune, 

Connaissance des temps éphémé- 
rides publiées chaque année en 
France , par les soins du bureau 
des longitudes. 

Constellation , groupe d'étoiles 
auquel on a donné un nom partioti- 
lier emprunté à la mythologie , à 
l'histoire, au règne animal, ou à des 
objets d'une utilité pratique dans les 
arts et dans les sciences. N** 7. 

Cosinus , ligne trigonométriqne , 
c'est la partie du rayon comprise en- 
tre le pied du sinus d'un arc et le 
centre de la circonférence Le cosi- 
nus d'un arc est égal au sinus du 
complément de cet arc ; alnai le 
cosinus de 5o*> est la même chose 
que le sinus de 4o*^« 

Cosmique (lever ou coucher), c'est 
le lever ou le coucher d'un astre qui 
&e trouve à l'horizon en même temps 
que le soleil. 

Cotangente , ligne trîgonométri- 
que, c'est la tangente du complé- 
ment d'un arc donné. La cotangente 
de l'arc de 5o^ est la même chose 
que la tangente de l'arc de 40**. 

'Crépuscule, lumière qui succède 
au coucher du soleil ou qui précède 
son lever et qui est produite par la 
réfraction des rayons solaires dans 
l'atmosphère de la terre. N<» 147. 

Crown-glass , verre qui entre 
dans la composition des lunettes 
achromatiques. N<> 17. 

Cube d'un nombre, c'est le pro- 
duit de ce nombre multiplié deux 
fois par lui-même ; ainsi 27 'est le 
cube de 3. ^ 

Culmination, passage d'une étoile 
ou d'une planète au méridien. 

Cycle. Période de temps après la- 
quelle les révolutions d'un astre re- 
•commencent dans le même ordre. 

Cycle lunaire ou nombre d'or, 
période de 19 ans qui ramène les nou- 



B ASTKOKOMIE. 



739 



velles «t pleines lunes rvA mêmes 
jours de l'année solaire , et par 
conséquent aux mêmes points de l'é- 
cliptique que 19 ans auparavant, n<^ 
53 et i63. Cycle sdcUre, période de 
Q8ans, après laquelle les jours du 
mois reyiennent aux mêmes jours de 
la semaine, n° i65. 

D- 

Déclinaison , distance d'un astre 
à lequateur; elle a pour mesure 
Tare de méridien compris entre cet 
astre et le plan de Féquateur. La 
déclinaison varie de o à 90**, elle 
est australe ou boréale selon que 
Tare est situé au sud ou au nord de 
l-équateur. On nomme cercle de dé- 
■clinaisouy c'est-à-dire, servant à me- 
surer la déclinaison, tout grand cer- 
cle de la sphère céleste passant par 
les pôles du monde. N° ai. 

Vécours de la lune , temps pen- 
dant lequel son disque éclairé va en 
décroissant, intervalle cokapris entre 
la pleine lune et la nouvelle lune 
suivante. N<» 5a. 

Degré, c'est la 36o« partie de la 
circonférence. 

Densité d'un corps, c'est la quan- 
tité de matière qu'il renferme sous 
un volume donné. Le rapport des 
densités de deux corps peut ainsi 
différer beaucoup de celui de leurs 
dimensions^ c'est ce qui a lieu pour 
les planètes comparées entre elles 
et au soleil. On suppose ordinaire- 
ment que les densit^p des planètes 
diminuent proportionnellement à 
leurs distances au soleil ; cependant 
Vénus et Uranus font exception à 
cette règle, n» iSS. Densité moyenne 
de la terre, n* 218. 

Diamètre d'un cercle, ligne me- 
née par le ceutre et dont les deux 
extrémités aboutissent à la circon- 
férence. Le diamètre apparent d'un 
astre est l'angle sous lequel nous 
l'observons ; le diamètre vrai est 



cet angle corrigé des effets de la 
réfraction et de la parallaxe, c'est- 
à-dire tel qu'il serait vu parun^obser- 
vateur placé au centredela terre, s'il 
n'y avait pas d'atmosphère. N* 35. 
Diaphragme. Cloison circulaire 
que Ton introduit dans les lunettes 
pour arrêter les rayons irrégulière- 
ment réfléchis par les parois du 
tube. NO i5. 

Dichotôme, Se dit de là lune lors- 
que la moitié de son disque test 
éclairée et l'autre moitié dans l'om- 
bre ; c'est ce qui a lieu dans les qua- 
dratures.^ 

Digression. C'est la distance an- 
gulaire d'une planète au sc/Ieil vue 
de la terre. Ce mot s'emploie spé- 
cialement ponr les planètes infé- 
rieures Mercure et Vénus. La plus 
grande digression a lieu quand la 
ligne menée du centre de la terre à 
la planète est tangente à l'orbite de 
cette dernière. N® 78. 

Direct ( mouvement ), se dit du 
mouvement d'un astre dirigé dans 
le même sens que le mouvement ap- 
parent du soleil , c'est>à*dire de l'oc- 
cident à l'orient , suivant l'ordre des 
signes du zodiaque. 

Disque. Surface visible d'un astre. 

Diurne. Se dit de tout ce qui a 
rapport au jour. Mouvement diurne 
d'un astre, est le nombre de degrés , 
minutes et secondes qu'il paraît 
décrire pendant la durée d'un jour. 
Mouvement diurne de la terre , est 
la révolution qu'elle accomplit cha- 
que jour sur son axe. No63. 

E. 

^c/i^ie. Disparition d'un astre pro- 
duite par l'interposition d'un corps 
opaque entre l'observateur et cet 
astre. Telles sont les éclipses de 
lune et de soleil ; celles des satel- 
lites de Jupiter et de Saturne, etc. 
N® 55, 90 et 97. 

Écliptique. Grand cercle de la 
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sphère dans le |)1am duquel «'opère 
le mouvement apparent du soleil ou 
plutôt le mouvement annuel de la 
terre. N<* 12. C'est à ce plan que les 
astronomes rapportent les orbites des 
autres corps célestes. Il est incliné 
de a3^ a8' au plan de l'équateur , 
mais cette inclinaison est soumise à 
une petite variation de o"4685à peu 
près par an. N^* Sq et a33. On lui a 
donné le nom d'écliptique parce que 
le soleil et la lune ne peuvent s'é- 
clipser que lorsqu'ils se trouvent à la 
fois dans ce plan. N^ 55. 

éléments d une planète Ce sont 
six quantités qui déterminent la fi- 
gure et la position de son orbite eU 
iiptique , et le lieu de la planète sur 
cette orbite à un instant donné. Ces 
quantités se déduisent de l'obser- 
vation. NO 108 

Ellipse. L'une des courbes qui ré- 
sultent de Tintersection d'un cône par 
un plan et que par cette raison on a 
nommées sections coniques. N^ 36. 

Élongntion. Distance angulaire 
d'une planète ausoleil, ou d'un sa- 
tellite au centre de sa planète, pour 
un observateur placé au centre de 
la terre. Cet angle est toujours 
moindre que 90^ pour les planètes 
situées entre la terre et le soleil ; il 
est alors synonyme de digression. Il 
varie de o^ à iSci^ pour les planètes 
plus éloignées du soleil que la terre. 
NO 21. 

Émersion. C'est le moment où un 
satellite sort de l'ombre de la pla- 
nète où il était plongé ; et celui par 
conséquent où finit l'éclipsé. 

Épucte d'une année. C'est l'âge 
de la lune au commencement de 
cette année. N** 52 et i63. 

ajphémèrides , Nom donne aux re- 
cueils astronomiques qui contiennent 
les lieux des corps célestes calculés 
pour tous les jours de Tannée. 

Épicycle. Petit cercle dont le 
centre se meut sur la circonférence 



d'un cercle plus grand. C'est en sup- 
posant les planètes en mouvement 
sur des épicycles , que les anciens 
expliquaient leurs stations et leurs 
rétrogradations apparentes. N^ ^. 

Epoque. On nomme l'époque d'une 
planète . le lieu qu'elle occupe à un 
instant déterminé que l'on prend pour 
celui d'où l'on commence à compter 
le temps. N<» 108. 

Equateur, Grand cercle de la. 
pphère perpendiculaire à la ligne des 
pôles ou à l'axe du monde. Llnter- 
section de ce plan avec la surface 
de la terre forme Xéquateur terres» 
tre. L'équateur partage le globe et 
la voûte céleste en deux hémisphères 
égaux, l'un nommé hémisphère bo- 
réal , l'autre hémisphère austral. 
NO 2. 

Équation. Terme généralement 
usité en astronomie pour désigner la 
correction qu'il faut faire subir au 
mouvement d'un astre déterminé 
d'une manière approximative pour 
avoir son mouvement vrai. 

Equation du centre. Désigne spé- 
cialement ce qu'il faut ajouter à la 
longitude moyenne pour avoir h 
longitude vraie , c'est-à-dire la cor- 
rection à faire au mouvement cal- 
culé dans une orbite circulaire pour 
avoir le mouvement dans l'ellipse. 
NO 38. 

Equation du temps. Différence 
entre le temps vrai marqué par le 
retour du soleil au méridien et celui 
que marqueraient les retours au 
même plan , d'un astre qui parcour- 
rait l'équateur d'un mouvement uni- 
forme dans l'intervalle d'une année 
tropiqtie. No» 40 et 1 55. 

Équatorial ou machine parallao 
tique. Instrument à l'aide duquel on 
peut suivre un astre dans tous les 
points desa révolution diurne. No 22. 

Equinoxe. Temps auquel le soleil 
traverse l'équateur pour passer de 
l'hémisphère austral, dans l'hémi- 
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«phére boréal, et réciproquement. 
On nomme points équinoxiaux ou 
•implement équinoxes^ les deux 
points d'intersection de l'écliptiqae 
et de réquateur. N® 3o. L'équino&e 
du printemps est désigné par le pre- 
mier point du signe dozodiaquearie^. 
C'est de là que sont comptées toutes 
les ascensions droites et les longitu- 
des des astres. 

£st ou Orient f Ynn des quatre 
points cardinaux, celui où le soleil 
se lève le jour de l'éqninoxe. 

Établissement d'un port. C'est 
l'heure de là pleine mer dans ce port 
le jour de la syzygîc. N<» 248. 

Été. L'une des quatre saisons de 
l'année ; elle commence au solstice 
«l'été le 2 1 juin et finit à l'éqninoxe 
d'automne le 23 septembre. 

Étoiles. Points brillants qui par- 
sèment la Toûte céleste quand le so- 
leil est sous l'horizon. Elles sont 
douées d'une lumière propre comme 
le soleil , et paraissent situées à des 
distances immenses de la terre. Elles 
conserrent généralement entre elles 
la même configuration , ce qui les a 
fait nommer étoiles fixes ou simple- 
ment ^j?ef pour les distinguer des 
astres qui ont un mouvement pro- 
pre. N<^ 3. Étoiles changeantes. N<* 
8. Étoiles doubles. N<^ 10 et 26. 
Étoiles filantes. N9 6. 

Élection , la plus grande des iné- 
galités du mouvement de la lune 
après l'équation du centre et la plus 
anciennement connue. N<^5i. 

Excentricitèy distance du centre 
d'une ellipse au foyer ^ divisée par 
son grand axe. 

F. 

Facules. Points de la surface du 
soleil, d'un éc^atplusvifque le reste 
du disque. N** 44* 

Figure des corps célestes^ N« ai2. 



Figure de la terre , N® 220. Figure 
des anneaux de Saturne, N<^ iqo. 

Flint'glass. Espèce de verre qui 
entre dans la composition^ de» objec- 
tifs achromatiques. N<^ 1^7. 

Flux et reflux. Mouvement pé- 
riodique qui s'observe dans les mers 
d'une grande étendue. N<^ 243. 

' Force. Terme employé en mécani- 
que pour désigner toute cause qui 
tend à troubler l'état de repos ou de 
mouvement d'un corps. Force d iner- 
tie, N** 168. Force accélératrice. N<» 
171. Force centrifuge^ N® 1^3, etc. 

Foyers d'une ellipse. Points remar- 
quables situés sur son grand axe à 
égale distance du centre. N® 36. 
Foyer d'une lentille , point où se 
réunissent, après leur réfraction , les 
rayons parallèles qui la traversent. 
Foyer d'une lunette, foyer commun 
de l'objectif et de l'oculaire. N*» i5. 

G. 

Géocentrique. Vu du centre de lâ- 
terre. Le lieu géocentrique d'une 
planète, est sa longitude et sa lati- 
tude telles que l'observateur les ver- 
rait s'il était placé au centre de la 
terre. 

Gnomon. Obélisque ou corps ver- 
tical quelconque, projetant une 
ombre derrière lui ; cette ombre en 
tombant sur la méridienne fait Con- 
naître le passage du soleil au méri- 
dien. Les anciens employaient, le 
gnomon à n»esurer. les hauteurs et 
les déclinaisons de cet astre. N^ i56. 

Gravité ou gravitation. Force qui 
attire les corps célestes les uns vers 
les autres. Voyez Attraction, N<^ 178. 

H. 

Hauteur d'un astre. C'est la dis- 
tance de cet astre à l'horizon , me- 
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sunée sur le cercle vertical qui passe 
par son centre et le zénith de Tob- 
servateur. N© 2. 

Héliaque. Se dit du lever on dn 
coucher d'une étoile i:][u on aperçoit 
le matin à l'horizon , un peu avant 
le lever du soleil , ou le soir un peu 
après éon coucher. Le lever cosmique 
précède le lever héliaque, le couche» 
cosmique au contraire suit le coucher 
héliaque. V. cosmique» 

Héliocentrique. Vu dn centre du 
soleih Le lieu héliocentrique d'un 
astre est la position qu'occuperait 
cet astre relativement à un observa- 
teur placé an centre du soleil. 

m 75. 

Hèliomètre, Instrument destiné à 
mesurer les diamètres du soleil et 
des planètes avec plus d'exactitude 
qu'on ne le fait par le moyen du mi- 
cromètre ordinaire. 

Hémisphère, Moitié de la sphère. 

Hesper ou yèsper •Un des noms de 
Vénus lorsqu'on l'aperçoit le seir 
après le coucher du soleil. N<> 8a* 

Hiver, L'une des quatre saisons; 
elle commence an solstice d'automne 
le 22 décembre , et finit à l'équinoxe 
du printemps le 20 ou le 21 mars. 

Horizon réel. C'est l'intersection 
de la sphère céleste par un plan 
perpendiculaire à la direction du fil 
aplomb. N<^ i . Horizon rationnel ou 
géocentrique , c'est le grand cercle 
de la sphère mené parallèlement k 
l'horizon réel. La différence est in- 
sensible pour les étoiles, pour 
les planètes elle est égale à leur 
parallaxe horizontale. 

Horloge astronomique. N<* 20. 



I. 



Inclinaison de .deux plans. Angle 
qu'ils comprennent entre eux ; il a 
pour mesure l'angle que forment les 



perpendiculaires élevées sur chacun 
des deux plans. 

Indiction. Période arbitraire de 
l5 années introduite par les Romains 
dans le calendrier.' N» i65. 

Inégalités, On donne ce nom aux 
irrégularités qui écartent le mouve- 
ment de la lune , du soleil , et des 
planètes^ des lois du mouvement el- 
liptique. N<>* 5i , 114 et i85. 

Intercalation, Introduction d'na 
jour intercalaire dans les années bis- 
sextiles. V Intercalation grégorienne 
est celle qui a été prescrite par le 
pape Grégoire XIII, lors de la réfor- 
me du calendrier en i582. N^ 161 . 

Interpolation, ï^rocédé employé 
par les astronomes pour déteraii- 
ner un résultat intermédiaire entre 
certains résultats déduits de l'obser- 
vation ou du calcul. 

Immersion, Entrée dans l'ombre, 
commencement d'une éclipse de la 
lune , d'un satellite , ou d'une étoile 
occultée par la lune. 

Irradiation. Effet de lumière qui 
agrandit le disque des astres par l'im^ 
pression vive que leur lumière pro- 
duit sur l'organe de la vue. Elle est 
surtout sensible pour les étoiles qui 
n'ont, dans les lunettes, aucun disque 
apparent , et sont semblables à des 
points brillants. 

Isochrone, de même durée. Se dit 
des oscillations d'un pendule très>peu 
écarté de la verticale. N^ 20 et 17a. 



j. 



Jour, division du temps. Jour 
vrai, intervalle entre deux retours 
successifs du soleil au méridien. Jour 
moyen , celui qui serait marqué par 
deux de ses retours successifs au 
méridien , s'il était mu uniformément 
dans le plan de l'équateur. Jour si- 
déral ou astronomique, intervalle 
entre les^ retours successifs de la 
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même étoile au méridteQ. Le jour 
sidéral e«tde3'55'',9(temps moyen) 
plus court que le jour moyen solaire. 

Junon , planète télescopique , dé- 
couverte en i8o4- N® 104. 

Jupiter^ La plus grosse de tontes 
les planètes; elle est située entre 
Saturne et Uranus, n^'SS. Ses satel- 
lites , n<^ 90. Ses inégalités, n» 190. 

K. 

Kepler (lois de). C'est le nom 
qu'on donne aux trois principes gé- 
néraux qui règlent les mouvements 
planétaires, et qui font la base de 
touteTastronomie théorique. N° loj 

Xa/i fu(/e d'un astre^ c'estsa distance 
à l'écliptîque , mesurée sur le grand 
cercle qui passe par le centre de 
l'astre , et par les pôles de réclip- 
tique. La latitude varie comme la 
déclinaison de o<* à oo*> ; elle est bo- 
réale ou australe selon celai des 
deux hémisphères dans lequel l'astre 
est situé. Tout cercle passant par les 
pôles de l'écliptique^se nomme cercle 
^e/afif^zM^e, c'est-à-dire servant à me- 
surer la latitude, n^ 'à\. Latitude 
terrestre est la distance d'un lieu 
du globe à Téquateur ; elle a pour 
mesure l'arc de méridien compris 
entre le plan de l'équateur et le 
zénith de l'observateur. La latitude 
est toiigours égale pour chaque lieu 
de la terre à la hauteur du pôle. 
N» 134. 

Lentille, verre, convexe des deux 
côtés et de fort peu d'épaisseur , 
employé dans la construction des 
Iij^ette«i. 

Lettres dominicales servant à mar- 
quer le dimanche dans le calendrier 
perpétuel. N*» 164. 



Levant, Voyez Est ou Orient. 

Libratioiiy étdt debalancement d'un 
corps qui fait de légères oscillations 
autour d'une position roçyenne. Li- 
bration de la lune, phénomène par 
lequel la lune nous montre et nous 
dérobe tour à tour quelques parties 
de sa surface situées vers ses bords . 
N*»« 60 et 240. 

Longitude d'un astre , c'est l'arc 
compris sur l'écliptique entre le 
cercle de latitude qui passe par son 
centre et l'équinoxe du printemps , 
ou le premier point d'Ariès. Les lon- 
gitudes se comptent comme les as- 
censions droites, depuis 0° jusqu'à 
360** dans le sens du mouvement du 
soleil ou selon l'ordre des signes du 
zodiaque. La longitude et la latitude 
d'un astre ne ^e déterminent pas 
par l'observation directe, elles se 
déduisent de Vascettsion droite et de 
la déclinaison observées, par les for- 
mules trigonométriques. 

Longitude terrestre, distance an- 
gulaire du méridien d'un lieu au 
méridien qui sert de point de départ. 
La longitude terrestre varie de 0° 
à i8o**, elle est orientale ou occi- 
dentale, selon que le lieu est situé à 
l'est ou à l'ouest du premier méri- 
dien. N» 139. 

Lucifer , nom donné à Vénus, 
quand elle parait le matin avant le 
lever du soleil. 

Lumière. Décomposition de la lu- 
nïière solaire, n** 17. Vitesse de la 
lumière, n® 118. Lumière zodiacale, 
clarté très'faible visible principale- 
ment vers le mois de mars , après le 
coucher du soleil , et qu'on suppose 
produite par la réflexion de ses 
rayons dans l'atmosphère très-rare 
qui l'environne. N° ^S* 

Lunaison, i^space de temps qui 
s'écoule entre deux pleines lunes 
consécutives. 

Lune. Satellite de la terre dont 
elle est éloignée de 60 rayons ter- 
restres , ou de 86,000 lieues envi- 
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ron. ElU fart sa révolutioii auiour 
de notre planète en 27 Jours et de- 
mi ; sa révolution synodique ou re- 
lative au soleil , est de 29 jours et 
demi, n^ ^- Ses phases, n<> 52, ses 
inégalités, n°B 5l et 193. Son at- 
mosphère est insensible, n^ 61. Son 
influence sur le& saisons et sur les 
êtres organisés, n<*62. Lune rousse, 
idem* 

Lunette astronomique, instrument 
qui sert à perfectionner la yision, et 
à en étendre la portée. N<* i5. 

M. 

Maehitie parallactique , voyez 
équntorinl. 

Marées. Mouyements périodiques 
des eaux de la mer qui couvre et. 
abandonne successivement deux fois 
en vingt-quatre heures une partie 
de ses rivages. La marée est mon- 
tante quand la mer semble envahir 
le continent , ce mouvement se 
nomme [ejlux; elle est descendante 
quand la mer parak se retirer sur 
elle-même, c'est ce qu'on nomme le 
reflux. Cause des marées , n® 180 ; 
moyen de les calculer, n° 247* Ma^ 
rées atmosphériques^ oscillations de 
l'atmosphère provenant des mêmes 
causas que celles de l'Océan, n^ '249> 

Mars j planète située entre, la 
terre et les planètes télescopiques. 
N«»85. 

Mercure , celle des planètes qui 
est la plus rapprochée du soleil, elle 
fait sa révolution en 87 Jours. N^ 81. 

Méridien y grand cercle de la sphère 
passant par les pôles du monde et 
par conséquent perpendiculaire à 
réquateur. il marque le point cul- 
minant des courbes qu€ décrivent 
les étoiles dans leur mouvement 
diurne. Le méridien terrestre est la 
trace du méridien céleste sur la sur- 
face de la terre. N°* 2 et 23. 

Micromètre^ petit cercle portant 



des fils mobiles , que Ton introduit 
dans rintérieur des lunettes, et qui 
sert à mesurer les diamètre» des aa- 
tres. 

Micromètre extérieur, instrument 
qui sert à lire sur le limbe d'un cercle 
gradué des divisions plus petites que 
celles qui y sont marquées. N** iG. 

Midi ou Sud, un des quatre points 
cardinaux de Thorizon, celui vers le- 
quel le pôle austral est dirigé. 

Maify douzième partie de l'année. 

Mois lunaire^ temps que la lune 
emploie à revenir à la même longi- 
tude comptée de l'équinoxe mobile. 
Sa durée est de 27 Jours 7 heures 
43' 5". Mois synodique ,. temps 
qu elle emploie àrevenir en conjonc- 
tion avec le soleil, sa durée est de 

29 jours 12 heures 44' 3". N® 49- 

Mois solaire. Temps que le soleil 
emploie à parcourir un signe du 
zodiaque ; sa durée moyenne est de 

30 jours 10 heures 26". N' 162. 

Mouvement. Etat d'un corps qui 
occupe successivement di£férentes 
places dans l'espace, par rapport à 
d'autres corps supposés fixes. A/oo- 
vement uni/orme , n® 169. Mou- 
vement varié y n° 170. Mouvement 
annuel 1 translation apparente du 
soleil dans Técliptique, dans l'inter- 
valle d'une année tropique,, n^ 29. 
Mouvement diurne , translation ap- 
parente de la sphère céleste autour 
de la terre, ou mouvement vrai de 
rotation du globe dans l'intervalle 
d'un jour. N<»2. 

Moyen, Épithète que l'on donne 
ordinairement à toute quantité dont 
les accroissements sont uniformes et 
égaux danflf les mêmes intervalles de 
temps ; c'est ainsi que l'on dit temps 
moyen, anomalie moyenne ^longitude 
moyenne, etc. On nomme moyenne 
entre plusieurs quantités, le résultat 
qu'on obtient en divisant leur somme 
par le nombre de quantités que l'on 
a considérées. C'est dans ce sens que 
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l'on àiijour moyens distance moyen- 
ne^ etc. ( Voir ces mots. ) 

N. 

Nadir, Point du ciel diamétrale- 
ment opposé au zénith. 

Nébuleuse, Amas de matière lu- 
mineuse répandue dans toutes les 
parties du ciel. On suppose que ce 
sont des étoiles dans un état de for- 
mation encore imparfait. N<* 5. 

Néoménie. Nom donné à U lune 
lorsqu'elle est aom'elle. 

Nœuds, Les deux points où Tor- 
bite d'une planète ou d'une comète 
coupe le plan de Tecliptique. Le 
nœud ascendant est celui que Tastre 
traverse lorsqu'il s'élève vers le pôle 
boréal ; le nœud descendant celui où 
l'astre perce l'écliptique lorsqull des- 
cend vers le pôle austral. La ligne 
des nœuds est la droite quijoint ces 
deux points. 

Nombre d'or indique Tannée du 
cycle lunaire. (Voir ce mot) n° i63. 

Nord. L'un des quatre points car- 
dinaux de l'horizon, celui vers leqhel 
le pôle boréal est dirigé. 

Normale à une courbe on à une 
surface «^ o'est 1» perpendiculaire à la 
tangente à cette courbe ou au phin 
tangent à cette surface' mené par le 
point dC' tangence. 

Nutation, du mot latin nutare^ 
balancer^ mouvement périodique qui 
écarte Taxe terrestre de la perpen- 
diculaire- à l'écliptique, autour de la- 
quelle il décrirait un cône par l'effet 
de la précession dès équinoxes, n» 2^5. 
La nutation est produite parl'attrac- 
tion^ de la lune sur la terre ; son 
étendue est de 9",^ , et sa période 
celle d'une révolution des nœuds de 
la lune. Il en résuUc de légères va^ 
riations dans l'obliquité de l'éclipti- 
que et dans la position des équinoxes 
qui auraient lieu sans elle et qu'on 
nomme obliquité moyenne et équî' 



Hoxe moyen , pour les distinguer de 
l'obliquité et de l'équinoxe vrais. 
N" a33. 

Nutation lunaire. Balancement de 
l'orbite de la lune semblable à celui 
de l'équateur terrestre et résultant 
de l'attraction de la terre sur le sphé- 
roïde lunaire. N** 24 1 • 

o. 

Objectif, Celui des verres d'une 
lunette qui est tourné vers l'objet 
qu'on observe. 

Obliquité (de l'écliptique). Angle 
que (brme l'équateur avec l'éclipti- 
que ; il est sujet à une variation pé- 
riodique qui provient de la nutation, 
n<* aS , et à une petite inégalité sécu- 
laire qui fait varier lentement cette 
inclinaison de o"4^S6 par an ou de 
48" à peu près par siècle. N®» 89 
et 333. 

Occident. L'un des quatre points 
cardinaux , celui \eTn lequel s'opère 
le coucher des astres. 

Occultation. Disparition d'une 
étoile devant laquelle passe la lune 
ou une planète. 

Oculaire. Celui des verres d'une 
Innette ou se place l'œil de l'obser- 
vateur. 

Octant, Instrument d'optique em- 
ployé à la mer pour prendre la hau- 
teur du soleil ou la distance de la 
lune aux étoiles ou au soîeil. N° i36. 

Opposition. Situation de deux as- 
tres dont les longitudes diffèrent de 
iSo", ou, ce qui revient au même , 
dont la distance angulaire rapportée 
a l'écliptique, est de deux angles 
droits. 

Optique. Science qui traite des 
phénomènes de la vision. 

Orbe ou orbite. Ligne courbe que 
décrit un astre autour du centre de 
son mouvement. 

Orient, Voir Est. 
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Oscillation, Mouvement d'un pen- 
dule , ou d'un autre corps qui va 
et vient en sens contraire. 

Oscillateur ( cercle ). C'est parmi 
tous les cercles qui ont leur centre 
sur la normale correspondante à un 
point donné d'une courbe et passant 
par ce points celui qui dans les points 
voisins approche le plus de la courbe. 
Le centre et le rayon du cercle ainsi 
déterminés, se nomment centre et 
rayon de courbure « et la courbe qui 
passe par tousles centres de courbure 
se nomme la développée. 



p. 



Pallas, Planète télescopique dé- 
couverte en i8oa. N° 104. 

Parabole. Courbe comprise pam^ 
les sections coniques, et composée 
de deux branches qui s'étendent in- 
définiment. Elle sert à calculer le 
mouvement des comètes qu'on croit 
apercevoir pour la première fois. 
N» 123. 

Parallaxe. C'est proprement la 
différence entre le lieu apparentd'un 
astre et la position qu'il aurait si on 
l'observait du centre de la terre; on 
ce qui revient au méme^ c'est l'an- 
gle sous lequel le rayon terrestre , 
correspondant au lieu de l'observa- 
teur, serait vu du centre de l'astre, 
N° 37. — Parallaxe de hauteur^ 
c'est ce qu'il faut ajouter à la hau- 
teur apparente d'un astre pour avoir 
sa hauteur vraie. — Parallaxe ho- 
rizontale ^ celle d'un astre qui se 
trouve à l'horizon. — Parallaxe an- 
nuelle ou du grand orbe, angle sous 
lequel le demi*diamètre de l'éclip- 
tique serait vu du centre d'un astre. 
N«> 27. 

Parallèles'. Petits cercles de la 
sphère menés parallèlement à Té- 
quateur. N» 2. 

Paramètre. Dans les sections co- 



niques, c'est la double ordonnée 
passant par le foyer. 

Passage (au méridien ). C'est 
l'instant où un astre traverse le plan 
^du méridien; la lunette dont on se 
sert pour l'observer se nomme Vin- 
strument des passages. N° 19. On 
appelle aussi du nom de passage un 
phénomène que présente une planète 
qui se projette sur le disque solaire. 

Pendule. Voir Horloge astrono- 
mique. 

Pendule simple. Appareil com- 
posé d'un point pesant suspendu à 
l'extrémité d'un fil inextensible. 

N» 20. 

Pénombre. Ombre incomplète qui , 
dans certains phénomènes, sépare la. 
lumière de l'ombre véritable. 

Périgée. Point de l'orbe lunaire ^ 
ou de l'orbite apparente du soleil, 
le plus rapproché de la terre. 

Périhélie. Point de l'orbite ^'une 
planète le plus rapproché du soleil. 

Période. Intervalle de temps qm- 
ramène un astre à la même position, 
ou une quantité variable à la même 
valeur. 

Perturbations, Dérangements qui 
écartent un astre des lois de son mou* 
vement elliptique. On nomme ybrce 
perturbatrice toute Cause d'où résul- 
tent des perturba tioni dans le mouve- 
ment d'une planète, d'une comète 
ou d'un satellite. N<^. 180. 

Pesanteur. Force qui fait tomber 
les corps à la surface de la terre et 
des planètes. N** 169. La pesanteur 
n*est qu'un eififet de l'attraction, 
n° 179. Elle varie d'intensité à la sur 
fiice de la terre, n*»« 70 et 193. Elle 
n'est pas k même à la snruce des 
dififêrentes planètes. N» 184. 

Phases. Aspects divers que présen- 
tent la lune et les planètes selon la 
Tnanière dont elles sont éclairées par 
le soleil. 

Planètes. Corps célestes doués d*un 
mouvement propre d'Occident en 
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Orient, qui lear fait chaque jour 
changer de position relatiyement aux 
étoiles. N^3. Lois générales de leurs 
mouvements, n^ io6. Leur rotation, 
n^Sg. Leurs inégalités , n? 186. Ta- 
bleau de leurs éléments, n<* 1 14* 

Pôles. Points autour desquels sem- 
ble, s'exécuter le mouvement diurne 
de la sphère céleste. N° a. Le Pôle 
nord est celui qui est élevé sur notre 
horizon ; le Pôle sud celui qui est 
abaissé au-dessous. Polaire se dit de 
tout ce qui appartient aux pelles; 
ainsi ^ étoiles polaires^ cercles po^ 
laires , etc. On nomme généralement 
pôles, les extrémités de l'axe autour 
duquel s'exécute le mouvement de 
rotation d'un corps. Les Pôles d'un 
grand cercle de la sphère sont les deux 
points qui se trouvent à 90° de tons 
les points de ce cercle. 

Précession Aes équinoxes, phéno- 
mène qui résulta de ce que les points 
équinoxiaux ont sur le plan de l'é- 
cliptique un mouvement rétrograde, 
c'est-à-dire dirigé d'orient en occi- 
dent en sens contraire du mouvement 
annuel du soleil , ce qui rend l'année 
tropique plus courte que l'année si- 
dérale et change chaque année les 
longitudes, les ascensions droites et 
les déclinaisons des étoiles. N*^ 25 et 
3o. Explication de ce phénomène et 
ses lois. N° 282. 

Printemps. L'une des quatre sai- 
sons de l'année. Elle commence à 
l'équinoxe du printemps, le 20 ou le 
21 mars, et finit au solstice d'été le 
21 jui^. 

Prisme. Solide compris sous plu- 
sieurs plans parallélogrammes, ter- 
minés de part et d'autre par deux 
plans polygones égaux et parallèles. 
Le- Piisme est triangulaire lorsque 
sa base est un triangle. 

Q 

Quadrature. Situation d'un astre 



dont la distance angulaire au soleil 
rapportée à Téoliptique est de 90^. 

Quart de cercle. Instrument connu 
des anciens qui sert à mesurer le» 
hauteurs des astres, leur distance au 
zénith , leur déclinaison , etc. Il 
prend le nom de quart de cercle mu- 
ral, où simplement de mural lors* 
qu'il est fixé d'une manière invaria- 
ble sur un mur exactement dirigé 
dans le plan vertical. 

Queue. Amas de vapeurs que traî- 
nent après elles quelques comète». 

R. 

Rayon. Ligne menée du centre 
d'un cercle à sa circonférence. Rayon 
vecteur, ligne menée du foyer de 
l'ellipse ou de la parabole à un point 
quelconque de son contour. 

Réduction à l'éclîptique ou à Té- 
quateur . Calcul par lequel on déduit 
de la longitude d'une planète mesu- 
rée sur son orbite , sa longitude 
rapportée à l'écliptique ou à l'équa- 
teur. 

Réflexion ( de la lumière ). Phé- 
nomène d'optique par lequel un 
rayon de lumière est repoussé Icfrs- 
qu'il tombe sur une surface polie non 
transparente, n<* i3. Instruments de 
réflexion , instruments fondés sur 
cette propriété de la lumière , et qui 
servent à prendre les distances et les 
hauteurs des astres à la mer. Voir 
les mots Sextant et Octant, n° i36. 

Réfraction. Déviations des rayons 
lumineux lorsqu'ils traversent deux 
mîHenx dlnégale densité. N<* i3. 
Réfraction astronomique, déviation 
qu'éprouve la lumière des astres en 
traversant Tatmosphère dont la terre 
est environnée. N* i45. 

Réticule, Assemblage de fils qu'on 
introduit dans une lunette pour ju» 
ger de l'instant précis où un astre se 
trouve au centre de la lunette. N<^ 
16. 
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• Rétrogradation. MouYement ap- 
parent det planètes par lequel elles 
semblent , pendant une période de 
leur révolution , avancer contre 
Tordre des signes. N® ^6. — Rétro- 
gradation des points équinoxiaux. 
(V . Précession . ) 

Rétrograde, Se dit du mouvement 
d'un astre dirigé en sens contraire 
du mouvement apparent du soleil, 
ou d'orient en occident , contre 
Tordre des signes du Zodiaque. 

Révolution. Période pendant la- 
quelle un astre revient â la même 
position par rapport à un au- 
tre astre ou à un point déterminé de 
son orbite. 

Rotation. Mouvement de révolu- 
tion d'un corps qui tourne autour 
d'un axe. 



s. 



Saisons. Noms donnés aux quatre 
principales divisions de Tannée. 

Satellites. Planètes secondaires qui 
circulent autour de quelques-unes 
des planètes principales. Tels sont : 
La lune, relativement à la terre, 
n<*4^. Lessatellites de Jupiter^ n<*90. 
Les satellites de Saturne, n° 97. Le% 
satellites d'Uranus, n° io3. 

Saturne, Planète située entre Ju- 
piter et Uranus. C'était des planètes 
anciennement connues la plus éloi* 
gnée du soleil , no 96. Ses satellites, 
no 97. Son anneau, n° 98. Ses iné- 
galités, no 190. 

Scintillation, Espèce de tremble- 
ment particulier à la lumière des 
étoiles; on Tattribne à la petitesse 
des diamètres , et aux vapeurs de 
l'atmosphère, n^ 3. 

Sécante. Ligne trigonométriqne ; 
c'est le rayon qui passe par l'extré- 
mité d'un arc, prolongé jusqu'à la 
tengente, menée à l'extrémité Oppo- 
sée. 



Secteur. Surface comprise entre 
l'arc d'une courbe^ et les deux rayons 
menés à ses extrémités. 

Semaine. Période de sept jours. 
No 62. 

Sextant. Instrument de réflexion^ 
employé dans les usages nautiques , 
sa construction est la même que celle 
de l'Octant, il n'en diffère qu'en 
ce que le secteur qui le porte est de 
600 au lieu d'être de ^5^. N* i36. 

Sidéral (jour ou temps ). C*est ce- 
loi qui est marqué par le passage des 
étoiles au méridien. .Jnneo sidérale , 
c'est Tintervalle du retour apparent 
du soleil a la même étoile, fi^ ^o. 

Signe. S'emploie comme syno- 
nyme de constellation pour les douze 
constellations du Zodiaque. 

Sinus. Ligne trigonométrique qui 
sert à mesurer les angles. C'est la 
perpendiculaire abaissée de l'extré- 
mité d'un arc, sur le rayon qui 
passe par T extrémité opposée. Le si- 
nus d'un arc est par conséquent la 
moitié de la corde qui sous-tend ua 
arc double. 

Soleil. Astre autour duqueTk'effeo- 
tnent tous les mouvements de notre 
système planétaire. Mouvement ap- 
parent, n^ 29. Sa constitution phy- 
sique, sa rotation, $ei taches, n^ 

44- 

Solstice t ou station du soleil, épo- 
que à laquelle le soleil atteint sa plus 
grande hauteur, quand il est dans 
l'hémisphère boréal , et sa plus pe» 
tite quand il est dans Tbémisphere 
austral. Points solsticiaux , ce sont 
les deux points de TécUptiqu« oà se 
trouve le soleil quand il est dans les 
solstices. N*' 3i. 

Sothiaque, Période de 1460 ans ^ 
qui ramenait les saisons aux mêmes 
jours de Tannée civile dans le calen- 
drier Égyptien. N** 159. 

Sphère. Globe formé par la révo- 
lution d'un cercle qui tourne autour 
d'un de ses diamètres. 
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Sphéroïde . Se dit d'un solide qui 
diffère peu de la sphère. 

Station. Position d'une planète 
lorsqu'elle semble s'arrêter pendant 
quelques instants ayant de passer du 
mouvement direct au mouvement ré- 
trograde, et réciproquement. N° 76. 

Station naire. État d'une planète , 
lorsqu'elle est dans sa station N^ 76. 

Style, Verge d'un cadran. 

Sud. L'un des quatre points car- 
dinaux de rhorizon. Voir Midi. 

Synodique. Mouvement qui ra- 
mène un astre en conjonction avec le 
%o\tW. Mouvement rynodique , révo- 
lution synodique , etc. 

Syeygie. Terme cofUectif , expri- 
mant les conjonctions et les oppo- 
sitions de la lune et du soleil. N^ 49* 

Système. Ensemble de plusieurs 
astres qu'on suppose soumis aux 
mêmes influences.— On donne aussi 
le nom de systèmes aux différentes 
hypothèses imaginées pour expliquer 
les mouvements apparents des corps 
célestes. W°» 68 et 79. 

T. 



^ Ttibles \ astronomiques ). Recueils 
où l'on a calculé d'avance les posi* 
tiens des corps célestes pour certaines 
époques prises arbitrairement^ et qui 
servent à déterminer ensuite par in- 
terpolation , et d'après les lois con- 
nues de leurs mouvements, leurs 
positions à une époque donnée. 

Taches. Espaces différents du 
reste du disque que l'on remarque à 
la surface du soleil et des planètes, 
et qui par leurs déplacements ont 
servi à déterminer les durées de leur 
rotation. N'»44* 

Tangente d*un arc, en trigono- 
métrie c'est la perpendiculaire éle- 
vée à l'extrémité d'un arc sur le 
rayon qui passe par ce point jusqu'à 



la rencontre du rayon qui passe par 
l'extrémité opposée. 

Télescope. Instrument dans le- 
quel les rayons lumineux sont ras- 
semblés un foyer de Vohjectif^ par 
'leur réflexion sur un miroir métalli- 
que. N° 18. On étend quelquefois ce 
nom générique à la lunette astrono- 
mique ordinaire , et même à tout 
instrument propre a faciliter la vue 
d'un objet éloigné. 

Têle^Cùpiques (Planètes), Ce sont 
de petits astres qui échappent à la 
vue simple et qu'on ne peut aperce- 
voir qu'avec le secours des lunettes 
ou des télescopes. N<* io4« 

Température du globe. Sa valeifr 
moyenne n'a pas varié de -^ de de- 
gré centigrade depuis aSoo ans. N<* 
33o. 

Temps. C'est l'impression que 
laisse en nous la succession des 
événements ou de nos idées. N° ao. 
Le mouvement est essentiellement 
propre à lui servir démesure , n° 30. 
Temps vrai, temps moyen, n® ^o 
et ]54* 

Terre. Planète que nous habitons; 
elle est située entre Vénus et Mars ; 
son immobilité n'est qu'apparente; 
elle a deux mouvements principaux, 
l'un de translation dans l'espace, 
n° 64 ; l'autre de rotation autour de 
son' axe, no 63. Sa figure, n° aao. Sa 
mesure , n° 224 ®^ suivants. 

Trajectoire. Ligne droite ou cour- 
be que décrit un corps en mouve- 
ment. 

7^riangle. Espace compris entre 
trois lignes qui se coupent. Le trian- 
gle est rectiligne ou sphèrique selon 
que ses côtés sont des lignes droites 
ou des arcs de grand cercle. Un 
triangle se compose de six parties, 
trois angles et trois côtés. 

Trigonométrie. Science qui a pour 
but de déterminer trois des parties 
d'un triangle , les trois autres étant 
données. N^ 21. 
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Tropiques. PetiU cercles de la 
sphère paralièlcsâ l'équatearet éloi- 
gnés de â3<^ 28' de ce plan. Ils mar- 
quent, an Nord et au Sud, les limite» 
des pins grandes déclinaisons austra- 
les et boréales du soleil. N® 3i. 

u. 

^ Uranus. C'est de tentés les pla- 
nètes , la plus éloignée dn soleil ; 
elle forme aujourd'hui la limite de 
notre système planétaire. N<^ 102. 

V. 

f^ariation. L'une des principales 
inégalités du mon-vement de la lune. 
N«« 5i et 196. 

yènus. Planète située entre Mer- 
cure et la terre. Son éclat est extrê- 
mement vif et elle présente des 
phases comme la lune. N<> 87. 

Vernier, Instrument employé pour 
sous-diviser les instrumeûts gradués, 
avant l'invention du micromètre ex- 
térieur. N« ï6. 

Vertical. Grand cercle de la sphère 
perpendiculaire à l'horizon, et pas- 
sant par le zénith de l'observateur. 
Le premier vertical est celui qui 
passe pnr les points JEst et Ouest de 
rhorizon. 

Vesta. Planète télescopique dé- 
couverte en 1807. N® lo4- 



Voie Imitée. Espace blanchâtre ou 
nébuleux qui fait le tour du ciel et 
l'enveloppe comme une ceinture. 
M» n. 



z. 



Zénith. C'est le point du ciel où 
aboutit la verticale en chaque lieu 
du globe ; le zénith et l'horizon ya- 
rient pour tous les lieux de la terre. 

Zodiaque. Zone de la sphère cé- 
leste qui renferme les orbites des 
sept planètes principales ; sa largeur 
est de 18^ environ, et elle est par- 
tagée en deux portions égales par 
Vécliptique. Le zodiaque est divisé en 
douze signes de 3o® chacun, qui ont 
conservé le nom des constellations 
qui y étaient autrefois renfermées , 
n<> II. Constellations zodiacales; 
ce sont celles qui sont comprises dans 
le Zodiaque , n^ x i . Lumière zodia- 
cale, voir le mot Lumière. 

Zone. Partie de la surface d'une 
sphère comprise entre deux plans 
parallèles. La surfaice de la terre se 
divise en cinq zones principales , sa- 
voir : la zone torride^ qui comprend 
les régions équatoriales ; les zones 
glaciales qui environnent les pôles, 
et les tones tempérées qui sont com- 
prises eotre la zone torride et les 
zones glaciales. N<^ 34* 
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